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Esta tese investiga o transporte de metais de galdaxias-membros de aglomerados
e grupos de galaxias para o meio intra-grupo/aglomerado e a eficiéncia dos mecanis-
mos envolvidos no enriquecimento de metais nestes meios. O meio intra-aglomerado
(ICM) é um reservatério de elementos pesados sintetizados por diferentes tipos de
supernovas (SNe) ao longo da histéria césmica. Diferentes mecanismos de enriqueci-
mento de elementos pesados produzem diferentes quantidades relativas de elementos
pesados causada por dominancias diferentes de cada tipo de SNe. No entanto, para
quantificar tal importancia relativa entre esses mecanismos de enriquecimento é ne-
cessario adotar modelos de SN, ou seja, um modelo de supernova do colapso do
nicleo (SNecc) e um modelo de supernova do tipo Ia (SNIa). Tal escolha é cru-
cial, visto que os modelos de SN preveem yields tedricos bem diferentes entre si.
Para diminuir essa incerteza, implementamos uma analise da funcao densidade de
probabilidade das razoes de abundancia de metais e classificamos 7192 modelos de
explosao SNe da literatura que fornecem yields comparando seu desempenho com
oito razoes de abundéancia de observacoes Suzaku de 18 sistemas de galdxias (aglome-
rados e grupos) préximos (z < 0.0391) para testar suas previsoes. Dentre os pares
tedricos de modelos de SN com melhor desempenho, selecionamos o par tedrico

(SNIa+SNcc) com mais flexibilidade de combinages para investigar os mecanismos
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de enriquecimento de metais para determinar a evolugao de um tipo especial de gru-
pos de galaxias chamados Grupos Fosseis (FG). Para isso, determinamos as razoes
de abundancias elementares para varias regioes de 3 FGs em redshifts intermedidrios
(z ~ 0.1) com observagdes EPIC/XMM-Newton, que foram posteriormente usadas
para calcular o excesso/déficit da fragdo de massa em Fe por supernova do tipo
IT (SNII) nas regioes centrais destes objetos. Além disso, analisamos a fracao de
luz intra-aglomerado do RX J10074-3800 e RX J0856+0553 como indicador do seu
estado dinamico e idade usando observagoes do Hubble, Gemini e XMM-Newton.
Nossos resultados indicam que os nticleos quentes dos sistemas RX J1007+3800,
RX J1410+4145 e RX J0856+40553 podem ser eficientemente enriquecidos e aque-
cidos nessa regiao por injecao de energia por superventos galaticos energizados por

explosoes de SNell.
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This PhD thesis investigates the transport of metals from member galaxies of
clusters and groups of galaxies to the intragroup/cluster medium and the efficiency
of the mechanisms involved in the enrichment of metals in these mediums. The
intracluster medium (ICM) is a reservoir of heavy elements synthesized by different
types of supernovae (SNe) throughout cosmic history.

Different enrichment mechanisms contribute a different relative metal produc-
tion, predominantly caused by different SNe type dominance. However, to quantify
such relative importance between these enrichment mechanisms it is necessary to
adopt SN models, i.e., a core collapse supernova model (SNcc) and a type Ia super-
nova model (SNIa). Such a choice is crucial, since the SN models predict theoretical
yields quite different from each other. To reduce this uncertainty, we implemented a
probability density function analysis of metal abundance ratios and classified 7192
SNe explosion models from the literature that provide yields comparing their per-
formance with eight abundance ratios of observations Suzaku of 18 nearby galaxy
systems (clusters and groups) (z < 0.0391) to test their predictions. Among the best
performing pairs of SN models, we selected the theoretical pair (SNIa+SNcc) with
the most flexibility of combinations to determine the evolution of a special type
of galaxy groups called Fossil Groups (FGs). For this, we determined elemental
abundance ratios for different regions of 3 FGs at intermediate redshifts (z ~ 0.1)
with EPIC/XMM-Newton observations, which were later used to calculate the ex-

cess/deficit of the Fe mass fraction from type II supernova (SNII) in the central
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regions of these objects. In addition, we analyzed the fraction of intracluster light
from RX J1007+3800 and RX J0856+0553 as an indicator of their dynamic state
and age using Hubble, Gemini and XMM-Newton observations. Our results indicate
that the hot cores of the RX J1007+3800,RX J1410+4145 and RX J0856+0553 sys-
tems can be efficiently enriched and heated in this region by injection of energy by

galactic superwinds energized by SNell.
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2.2

Yields ou massa final sintetizada dos modelos tedricos de explosao
de SNe, em unidades de massa solar, para os principais elementos
quimicos sintetizados para esses modelos. O modelo de SNIa é re-
presentado em laranja com os yields do modelo de detonacao re-
tardada SNIa, chamado originalmente de WDD1 (Iwamoto et al.,
1999, Iw99_WDD1). O modelo de SNcc é representado em azul com
os yields do modelo de SNII com a metalicidade inicial da estrela
progenitora de Z,;; = 0,02 (Nomoto et al., 2006, No13_SNII_Z2E-
2), convolucionado com a funcdo de massa inicial (do inglés, initial
mass function ou IMF) de Salpeter para estrelas massivas de Salpeter
(1955), assim como o modelo de AGB também de metalicidade inicial
de Zi = 0,02 (Karakas, 2010, Kal0_AGB_Z2E-2) em verde. Este
ultimo tem seus yields multiplicados por um fator de 10 para uma
melhor visualizacao. Tabela 2.1 apresenta os valores dos yields desses
modelos. . . . ..
Razao dos yields dos modelos tedricos de explosao de SNe para os
elementos quimicos de interesse sintetizados para esses modelos. O
modelo de SNIa é representado em laranja com os yields do modelo
WDD1 de detonacao retardada SNIa (Iwamoto et al., 1999, Iw99 -
WDD1). O modelo de SNcc é representado em azul com os yields
do modelo de SNII com a metalicidade inicial da estrela progenitora
de Z=0,02 (Nomoto et al., 2006, No13_SNII_Z2E-2), convolucionado
com a IMF de Salpeter para estrelas massivas de Salpeter (1955).

Veja Tabela 2.1 para acessar os valores dos yields desses modelos.
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para cada grupo/aglomerado em nossa amostra medidas com Suzaku.
Abaizo: Médias ponderadas no erro sobre nossa amostra de cada
razao de abundancia (X/Fe) para as regioes interna e externa.

Teste KS p-values de um subconjunto de pares de modelos de
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nas/externas para cada uma das oito razoes de abundancia (ver Se¢ao
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4.3

4.4

4.5

Distribuicao da ICLf no referencial de repouso para aglomerados em
fusao (vermelho) e relaxados (azul) estudados em Jiménez-Teja et al.
(2018) e o candidato a FG RXJ105452.03+552112.5 (verde) (Yoo
et al., 2021). As linhas pretas indicam a média ponderada do erro
de cada subamostra do tipo espectral da sequéncia principal e as
areas sombreadas coloridas, a média dos erros. As linhas verticais
em cinza no topo da figura dividem o intervalo de comprimento de
onda esperado para o pico de emissao para uma estrela média da
sequéncia principal. Embora a distribuicao dos aglomerados rela-
xados seja predominantemente plana, a dos aglomerados em fusao
mostra um excesso na regiao correspondente aos picos de emissao das
estrelas tardias do tipo A e precoce do tipo F. A distribuicao RX
J1007+3800 ¢ mostrada pelos quadrados pretos, e nao segue o com-
portamento tipico de um aglomerado em fusao e nem de um tipico
aglomerado relaxado. Por uma questao de visibilidade, usamos um
tamanho de simbolo maior que as pequenas barras de erro para o
filtro F6O6W. . . . . . . . .
Comparacao dos valores da ICLf/Msqy no referencial de repouso.
Mostramos os valores derivados da ICLf para RX J1007+3800 (black),
para todos os aglomerados relaxados (azul) e em fusao (vermelho)
analisados em Jiménez-Teja et al. (2018) e também para os aglome-
rados do Frontier Field AS1063 and A370 (de Oliveira et al., 2022),
o aglomerado WHL J013719.8-08284 (Jiménez-Teja et al., 2021) e o
candidato a FG RXJ105452.034-552112.5 (verde) (Yoo et al., 2021).
Abaixo, mostramos as curvas de transmissao dos filtros do HST usa-
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Capitulo 1

Introducao

A astronomia e ciéncias afins estdo em sua era de ouro, na qual o acesso as
observagoes sistematicas e a era de grandes levantamentos fornecem dados observa-
cionais crucias para responder as grandes perguntas da humanidade.

Varias descobertas podem ser apontadas como grandes marcos da histéria das
ciéncias naturais ao longo do século XX. Em especial na area da astronomia, po-
demos citar o sucesso da teoria da relatividade geral de Albert Einstein (Einstein,
1915), que teve a sua primeira comprovagao em solo brasileiro, com observacoes do
Eclipse Solar em 1919 na cidade de Sobral, no estado do Cearda (Crispino & Kenne-
fick, 2019). A teoria da relatividade geral traz uma nova interpretacao da natureza
da gravitacao em relacao a teoria newtoniana: o contetiddo material-energético diz
como o espago-tempo se curva, e no que lhe concerne, a curvatura do espago-tempo
dita como os corpos se movimentam: uma diferenca crucial da teoria de Newton,
em que acao gravitacional acontece por uma agao a distancia entre corpos massi-
vos. Outra grande mudanca de paradigma nasceu da discussao sobre a natureza das
“jlhas-universo”, conhecidas por nebulosas. Tal debate aconteceu em 1920' entre
os astronomos Harlow Shapley e Heber Curtis, e ficou conhecido como “O Grande
Debate”, cujo objetivo principal era entender se tais nebulosas eram parte inte-
grante da nossa galaxia ou objetos independentes dela, que viviam, portanto, fora
da nossa galdxia. Posteriormente, outras descobertas teriam impacto significativo
sobre o nosso entendimento do Universo. Por exemplo, em 1929, Edwin Hubble de-
monstrou a relagao entre o redshift de uma galéxia e sua distancia, mostrando que
essas galaxias se afastam umas das outras (Hubble, 1929). Anos depois, a medida
da radiagao césmica de fundo em micro-ondas em 1965 (Penzias & Wilson, 1965) e
sua interpretagao cosmoldgica como uma prova da teoria do Big Bang (Dicke et al.,
1965). Mais recentemente, a descoberta da expansao acelerada do Universo tar-

dio, sugerindo uma componente cuja natureza fundamental ainda é desconhecida

'http://ircamera.as.arizona.edu/NatSci102/NatSci/lectures/galaxies.htm
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chamada energia escura (Perlmutter et al., 1999; Riess et al., 1998).

Essas sao algumas das descobertas no século XX que impactaram fortemente o
nosso entendimento do Universo. A origem e os processos envolvidos na produgao
dos elementos quimicos foram igualmente importantes, e um dos pontos motivado-
res/centrais desta tese. Neste Capitulo, apresentaremos as motivagoes para o desen-
volvimento desta tese, bem como os objetivos especificos. Desta forma, utilizaremos
observacoes em raios-X de aglomerados e grupos de galdxias para lancar luz sobre

0s mecanismos que enriqueceram o meio intra-grupo/aglomerado (IGrM/ICM).

1.1 Motivacao cientifica

A descoberta observacional mais importante relacionada a aglomerados de
galdxias, foi sua identificagao como fontes de raios-X (HEASARC, 2020), seguido da
deteccao da linha de emissao de Ferro (Fe) no espectro de Perseus (Mitchell et al.,
1976), logo apdés em Coma e Virgo (Serlemitsos et al., 1977). Isso revelou que o
meio intra-aglomerado (ICM), um gas difuso que se encontra entre as galdxias e
permeia todo o aglomerado, era constituido pelo menos de uma grande parte de
gas processado, que foi em algum ponto do passado ejetado por estrelas. Com o
aprimoramento dos satélites em raios-X nesses tltimos 20 anos, esta descoberta foi
estendida em dois aspectos: (i) para diversos outros elementos pesados (comumente
chamados de metais), possibilitando a nossa investigacao de enriquecimento quimico
através das diferentes fontes de produgao nucleossintéticas (Capitulo 3); (ii) para
outros observaveis, como grupos de galaxias e galaxias elipticas, possibilitando o
estudo sobre a origem dos grupos fésseis (Capitulo 4 e 5), os quais sao o foco dessa
tese.

Aglomerados e grupos de galaxias sao laboratérios uinicos para estudar o enrique-
cimento quimico no Universo. Devido aos grandes pogos de potencial gravitacional,
aglomerados de galédxias podem ser entendidos como caixas fechadas, onde os metais
das populagoes estelares sao confinados e acumulados ao longo do tempo. Eventos
de supernovas (SNe) ejetam elementos pesados que enriquecem o meio intereste-
lar (ISM) da galdxia hospedeira. Quando uma galdxia membro de um aglomerado
ou grupo de galdxias sofre interacoes ambientais com esse gas quente, o material
enriquecido pode ser transferido do ISM para o ICM. Por exemplo, Kenney et al.
(2004) relatou a interacdo entre ISM-ICM em andamento removendo material da
NGC 4522 no aglomerado de Virgo. Portanto, gracas aos mecanismos de transporte
de materiais, o ICM possui o registro féssil da sintese integral de supernovas ao longo
do tempo.

Os espectros de raios-X do gas quente fornecem uma assinatura direta dessas



abundancias elementares individuais. O ICM contém cerca de 80% do material
barionico total em aglomerados de galaxias, ricos em metais. Além disso, como
o ICM quente é geralmente opticamente fino aos raios-X e préximo ao equilibrio
de ionizacao colisional, as medi¢oes de abundancia quimica do ICM nos fornecem
informagoes diretas do enriquecimento quimico da histéria do aglomerado (para uma

revisao, veja Bohringer & Werner, 2010).

1.2 Emissao em raios-X de Aglomerados e Gru-

pos de (Galaxias

Nesta secao, mostraremos que a forma do espectro para um plasma em equilibrio
térmico é determinada pela temperatura do plasma e pelas abundancias elementa-
res. Assim, derivamos da andlise espectral da radiacao ICM como uma medida de
temperatura e uma analise quimica.

Esta tese analisa os espectros do ICM de observagoes realizadas em raios-X e o
foco da pesquisa cientifica esta detalhado na Se¢ao 1.3. Como mencionamos, o gas
do ICM ¢ opticamente fino, com densidades numéricas de 107° — 10~ ecm =3, com
maior densidade nas regioes mais centrais dos aglomerados que apresentam nicleos
frios (do inglés, cool-core ou CC). Tal baixa densidade permite modelar de forma
mais direta os espectros em raios-X do ICM. A radiacao emitida pelo ICM pode
ser resumida em dois processos fundamentais de emissao: bremsstrahlung térmico e

emissao por linhas.

1.2.1 Emissao por radiagao de bremsstrahlung térmico

No ICM, o bremsstrahlung térmico ou emissao livre-livre (do inglés, free-free
emission ocorre quando um elétron livre (e~) sofre uma deflexdo na trajetdria ini-
cial ao sofrer interagdo do campo elétrico coulombiano gerado por um fon (Z),
produzindo um féton de energia (Ey = hr). Devido a alta temperatura do ICM
(Tx ~ 10778 K), esse desvio e sofrido por elétrons livres no gds, no entanto, a
emissao bremsstrahlung ocorre desde que haja uma deflexao da trajetéria de quais-
quer particulas carregadas. A energia do féton (Ey = hv) emitida é a diferenca
das energias cinéticas do elétron antes (E,) e depois (F,) da deflexdo, ou seja,
Ey = h = E, — Ey. E importante frisar que esse processo apresenta uma distri-
buigao continua da energia dos fétons emitidos, pois o elétron livre nao tem restrigao
de energia cinética nem antes ou depois da interacao.

Para um plasma ionizado como o ICM, em que os elétrons deste plasma possuem

uma distribuicao maxwelliana de velocidades nao relativisticas, a emissividade da



radiacao do ICM por bremsstrahlung térmico é a energia emitida pelos elétrons que
compoem esse plasma contidos em um volume dV, em uma faixa de frequéncia dv,

dada por:

) _aw
brems = dV dy

hv

=6.8x 107 T)Zl/Q Z*nn.g(v, Tx)e ~7x [ergs ' em ® Hz '](1.1)

onde Tx é a temperatura do plasma, Z é a carga do ion, n. e n sao densidades
numéricas dos elétrons e dos ions, respectivamente, g(v, Tx) é o fator de Gaunt e K
¢ a constante de Boltzmann (Longair, 1994).

Uma caracteristica espectral notavel na radiacao de bremsstrahlung térmico é o
corte limitante no espectro em altas energias. Isso ocorre quando KTy ~ hv, devido
ao termo exponencial com o argumento —H’ZTZ;(, (veja Equagao 1.1). Por isso, para
obter uma medicao de temperatura confiavel, e necessario que a cobertura energética
do instrumento usado inclua esse corte.

A taxa total de perda da energia do plasma emitida por bremsstrahlung também
¢ uma assinatura espectral proeminente quando analisamos centro de aglomerados
e grupos do tipo cool-core. Essa predicao para esse tipo de sistema de galaxias é
extremamente importante para discutir as hipéteses da origem e evolugao dos grupos
fésseis (veja mais detalhes na Secao 1.3). Tal taxa é proporcional a raiz quadrada
da temperatura deste plasma (v/Tx) e ao quadrado da densidade das particulas que

compdem este plasma (n X n.), como mostra a Equagao 1.2.

dE d
(E) . = —dtIc/lI(/ =1.435 x 1072"\/Tx Z*nn. g [ergs_1 cm_3], (1.2)

onde g é o fator de Gaunt médio, cujo valor é ~ 1,2 (Longair, 1994).

E importante destacar que a taxa de resfriamento do plasma quente tem diferen-
tes contribuigdes conforme a temperatura do plasma (Boehringer & Hensler, 1989).
A maior parte da contribuigdo para o resfriamento esta na forma de radiagao de
linha para um plasma com temperatura de cerca de 10 a 2 x 10% K. Por outro lado,
em temperaturas tipicas do ICM, o principal mecanismo de perda de energia é por

emissao bremsstrahlung térmico.

1.2.2 Espectro por linhas de emissao: Linhas de emissao de

metais altamente ionizados

Além da contribuicao da radiacao bremsstrahlung térmico, compondo grade parte

do continuo do espectro do ICM, a emissao por linha ou ligado-ligado (do inglés,



bound-bound) ocorre quando um elétron altera seu nivel quantico energético em um
ion, geralmente causado por colisao. No entanto, independente do processo de ex-
citacao de um elétron para uma camada mais energética, eventualmente, esse elétron
decai desta camada mais energética para um estado de energia fundamental ou
uma camada energética menor, portanto, emitindo um féton de energia (E; = hv).
Neste caso, as linhas caracteristicas observadas no espectro de emissao do ICM sao
transicoes radiativas especificas entre os diferentes niveis de energia de um fon em
particular. Desta forma, é possivel identificar e associar tais linhas aos diferentes
elementos abundantes observados no espectro do ICM. Portanto, a partir das ob-
servacoes do espectro em raios-X de tais emissoes caracteristicas, determinamos a
composicao quimica do ICM.

As abundancias de elementos sao refletidas principalmente na intensidade das
linhas espectrais, com a forma de uma funcao normal ou gaussiana. Somente em
espectros bem resolvidos de alta qualidade podemos observar vérias linhas do mesmo
elemento. Isso ocorre em temperaturas em torno de 2-3 keV para o ferro para
espectros com altas contagens. Nesse caso, podemos observar as linhas K-shell e
L-shell de ferro simultaneamente (Bohringer & Werner, 2010).

O espectro em raios-X de um grupo ou aglomerado de galaxias, ou seja, a emissao
do ICM, é, portanto, uma composicao da emissao por bremsstrahlung térmico e da
emissao por linhas dos diferentes elementos abundantes no IGrM/IGM. A faixa de
energia em torno de 0.5 — 8.0(10.0) keV observadas em raios-X pelo satélite Suzaku
(XMM-Newton), utilizados nesta tese, compreende uma faixa de energética grande o
suficiente para assegurar uma medida confidavel de temperatura, ja que nesta faixa, a
emissao por bremsstrahlung domina regioes suficientemente grandes isentas de linhas
de emissao. Além disso, as linhas de emissao sao cuidadosamente modeladas, em
especial as linhas de fluorescéncia também sao adicionadas a modelagem no caso do
XMM-Newton.

A partir das medidas de temperatura e abundéancias elementares, foi possivel
realizar o estudo do enriquecimento quimico em aglomerados, discutido nos capitulos

seguintes desta tese.

1.3 Esta tese

Os objetivos de pesquisa desta tese de doutorado é analisar os possiveis
mecanismos envolvidos no enriquecimento de metais em aglomerados e grupos de
galaxias. Além disso, lancar luz sobre a natureza dos sistemas fésseis. Assim,
queremos determinar nao apenas a importancia relativa entre eles, mas também

quando eles ocorreram usando principalmente observacoes de observatérios de



raios-X. Para tal, focamos em dois projetos principais:

1. Estudar 18 aglomerados e grupos de galdxias proximos (z < 0,0391) que
apresentam nucleos frios (do inglés, cool-core ou CC), e determinar o enri-
quecimento quimico para esses sistemas de galaxias através de observacoes

conduzidas pelo Suzaku.

2. Estudar 3 sistemas fdsseis de galaxias, também chamados grupos fésseis de
galaxias (do inglés, fossil groups ou FGs) e comparar seu enriquecimento com
os de sistemas normais usando XMM-Newton. Além disso, estudar a evolucao

quimica desses sistemas de galaxias.

Os processos envolvidos no enriquecimento do ICM e sua importancia relativa
ainda estao em aberto. Diversos mecanismos de transporte e mistura de metais
que contribuem para o enriquecimento quimico desses sistemas de galaxias. Aqui,

citamos alguns desses mecanismos.

1. Ventos galacticos impulsionados por supernovas (do inglés, SN-driven galactic
winds) (Larson & Dinerstein, 1975) ja foi sugerido como um possivel meca-
nismo de transferéncia de metais do ISM para o ICM. Ventos galaticos sao os
fluxos de saida energéticos alimentados pelas explosoes de SN, cuja eficiéncia
de massa perdida pela galdxia e transferida para o ICM depende da massa
do halo da galdxia-membro. Esse mecanismo parece ter um papel importante
tanto para reproduzir os valores observados de metais no ICM quanto para
aquecer o ICM proximo as regioes centrais de grupos de galaxias. Portanto,
esse mecanismo é relevante no enriquecimento quimico do ICM (Baumgartner

& Breitschwerdt, 2009).

2. Pressao de Arrasto (do inglés, Ram Pressure Stripping ou RPS) de Gunn
& Gott (1972) ganhou for¢a em meados dos anos 2000. Uma galaxia que
se move através do gas intra-aglomerado pode ter seu meio interestelar
removido pela acao da pressao externa do ICM, que depende da velocidade
relativa entre a galaxias e o ICM e também da proépria densidade do ISM.
Simulagdes numéricas de N-corpos de Schindler et al. (2005) mostraram que,
em aglomerados massivos, o RPS é mais eficiente no centro devido a mais alta

densidade do ICM do que nas regioes periféricas, produzindo uma distribuigao



de metais concentrada nas regioes centrais. Por outro lado, a alta densidade
central do ICM produz uma alta pressao que inibe ventos galaticos de se

estenderem a longas distancias do centro dos sistemas de galaxias.

. Jatos de Niicleos Ativos de Galéxias (do inglés, Jets of Active galactic nucleus
(AGN)) interagem com o ICM nao apenas injetando energia e alterando a
termodinamica do gés, mas também redistribuindo metais no ICM. Esse jato
frequentemente produz uma estrutura de “bolha” em torno da regiao central,
que pode transportar material do centro dos aglomerados para outras regioes
mais externas. Heath et al. (2007) apresentam simulagdes hidrodinamicas
indicando que os jatos de AGNs tem um papel importante no enriquecimento

quimico do ICM.

. Interagao galaxia-galdxia (do inglés, galazy-galaxy interaction) pode remover
material de uma galaxia através da interagao gravitacional entre duas
galaxias. Exemplos dessas interacoes sao a extracao de gas por efeito de maré
(do inglés, tidal interaction) (e.g. Strom & Strom, 1978) e o assédio galactico

(do inglés, galazy harassment) (Moore et al., 1996).

. Cendrio de enriquecimento precoce do ICM (do inglés, early enrichment
scenario) tem se tornado um cendrio relevante nos iltimos anos tanto por
observagoes quanto simulacoes. Alguns trabalhos encontraram evidéncia de
distribuicao de metais planas em grandes distancias do centro de aglomerados,
juntamente com a evidéncia da auséncia de evolucao temporal do enriqueci-
mento quimico apés a formacao do aglomerado. Isso sugere que grande parte
dos metais no ICM foi gerada por uma combinacao de SNII e SNIa, sendo
eficientemente misturada e introduzida nos tempos iniciais (z > 2), durante
(mas mesmo antes) do perfodo intenso de mais alta atividade de formagao
estelar e também atividade de AGN (e.g. Biffi et al., 2018; Ezer et al., 2017;
Mernier et al., 2017). Nesse cendrio é esperado que se produza perfis de
metalicidade radial plana — e razao de abundancia — a grandes distancias
do centro do aglomerado (Biffi et al., 2018).

. Fusdo de aglomerados de galdxias (do inglés, cluster mergers) pode ser

eficiente para redistribuir o padrao de distribuicao de metais do ICM.



A distribuicao de metais constitui uma assinatura direta do enriquecimento
quimico e dos mecanismos dominantes que transportam os metais para o ICM. Um
dos principais indicios de que o ICM deve ter sido enriquecido por diferentes mecanis-
mos é a nao uniformidade da distribuicao de abundancias ao longo dos aglomerados.
A caracteristica mais evidente disto é o aumento da abundancia de Fe encontrado
no centro do aglomerado de Perseus (Ulmer et al., 1987) e posteriormente em outros
aglomerados. ASCA descobriu que nao s6 havia gradientes radiais de abundancias,
mas também havia gradiente nas razoes de abundancia, mostrando pela primeira
vez que existem varios mecanismos de enriquecimento com contribuicao importante
acontecendo nos aglomerados, e com diferentes mecanismos sendo dominados por
material proveniente de diferentes tipos de SN. Isso permitiu, por exemplo, associar
o aumento da abundancia de Fe no centro dos aglomerados com cool-cores a uma
dominancia de fragao de massa de Fe proveniente de supernova do tipo la (do inglés,
Type la supernova ou SNla) (De Grandi & Molendi, 2001; Dupke & White, 2000;
Finoguenov et al., 2000) na regiao central, devido ao mecanismo de RPS.

No trabalho pioneiro de Dupke & White (2000), os autores mediram abundéncias
quimicas com o satélite Chandra para impor restricoes a modelos de SNIa a partir
da razao Ni/Fe. Eles encontraram uma proporc¢ao de abundancia de Ni/Fe de ~ 4,
sendo mais consistente com o modelo de deflagracao W7 — um dos modelos tradici-
onais proposto por Nomoto et al. (1984) — do que com modelos de detonagao retar-
dada. Estes resultados ilustraram o poder da espectroscopia de raios-X do ICM para
restringir modelos tedricos de SN. Finoguenov et al. (2000) apresentam a abundancia
total de Fe diminuindo significativamente com o raio, enquanto a abundéancia de Si
diminui menos rapidamente. Este resultado indica uma maior predominancia do
enriquecimento por Supernova do Tipo II (do inglés, Type II supernova ou SNII)
na periferia de aglomerados, sugerindo que ventos galaticos impulsionados por SNII
tem uma importancia dominante nas partes externas dos aglomerados. Usando uma
amostra de 22 aglomerados observados com XMM-Newton, de Plaa et al. (2007) fa-
vorecem os modelos de detonagao retardada (DDT) e seus resultados sugerem que
os progenitores de supernova do colapso do nucleo (do inglés, core-collapse super-
nova ou SNce), que contaminaram o ICM, foram previamente enriquecidos. Mernier
et al. (2016) também colocaram restri¢oes no cendrio SNIa através da medigao de
Mn/Fe com XMM-Newton, que estabelece restri¢oes na metalicidade inicial dos pro-
genitores SNIa. Seu resultado para a razao Mn/Fe desfavoreceu os modelos de anas
brancas (do inglés, white dwarfs ou WDs) com massa abaixo a massa de Chandra-
sekhar (sub-Mgy,) por fusées violentas de WDs. Estudos mais recentes sugerem que
os resultados anteriores nao ocorrem em todos os aglomerados e também nao foi en-
contrado sistematicamente em todas as medidas (e.g. de Plaa et al., 2006; Mernier

et al., 2016; Simionescu et al., 2019). Tais estudos convergem para um pico central



de elementos de SNce e SNIa, levando a uma uniformidade espacial da contribuicao
de SNce/SNIa até raios intermediarios (< 0,2 Rggo?). Em simulagoes recentes, Biffi
et al. (2017) apresentam a distribuigao radial de abundancia de Fe (para distancias
até ~ Rygg) é similar com as observagoes (Leccardi & Molendi, 2008), por volta
de 0,45 Z no centro e 0,2 Z nas periferias, enquanto para elementos como O e
Si as incertezas ainda sao grandes. Estas simulagoes encontraram uma distribuigao
de metalicidade notavelmente homogénea nas periferias dos aglomerados (fora de
~ 0,2 x Rig9) com perfis radiais quase planos dos elementos produzidos por SNla ou
SNII. Isso implica que o ICM também pode ter sido pré-enriquecido com metais em
um estagio inicial anterior ao préprio aglomerado ter sido formado, no periodo de
intensa atividade de formacao estelar, ou que nessa fase inicial, os metais ejetados
por SNIa e SNII enriqueceram o ICM e foram capazes de se misturar, provocando
uma distribuicao uniforme de material ejetado por diferentes SN.

Consideramos que os metais medidos do ICM/IGrM sao oriundos de materi-
ais ejetados por SN, assumindo que podemos abranger todos os tipos de SN em
duas grandes classes: SN Ta e SNecc? (Capitulo 2). A relevancia de cada um desses
mecanismos pode ser avaliada em comparacao com a massa final processada eje-
tada pelas supernovas (do inglés, yields), calculada por modelos de evolugao estelar.
No entanto, o principal problema é que, para varios elementos, a quantidade pre-
vista desses yields varia significativamente na literatura. A importancia de cada
um desses mecanismos pode ser avaliada através da comparacao com modelos de
yields de SN se esses modelos forem bem restritos. Para isso, primeiro é necessario
avaliar quais modelos tedricos de SN reproduzem bem os padroes de abundancias
observados no ICM/IGrM. Para isso, desenvolvemos e implementamos uma anélise
nao paramétrica baseada na fungao densidade de probabilidade (em inglés, probabi-
lity distribution function) das razoes de abundéancias, onde comparamos os yields de
7192 combinagoes de modelos teodricos de yields de SNIa e SNce na literatura com as
razoes de abundancia observadas medidas utilizando o satélite Suzaku para dezoito
aglomerados/grupos (veja Capitulo 3).

Seguindo as conclusoes do trabalho mencionado acima (detalhado no Capitulo
3), dentre os pares de modelos de SNe menos rejeitados, adotamos o par dos modelos
de M_Ch de detonagao retardada 3D de Ohlmann et al. (2014) (Oh14_-DD_40 — SNIa)
e modelo Supernova do Tipo II com metalicidade inicial de 0,02 de Nomoto et al.
(2006) pesada na IMF de Salpeter na faixa de massa de 13-40 M, (No06_SNII_Z2E-
2 — SNII). Ambos modelos foram ranqueados no top dos “menos rejeitados” pela

nossa analise do trabalho anterior. Usamos esse par para avaliar a quantidade de

2Aqui, Ry é o raio dentro do qual a densidade média é N vezes a densidade critica do Universo.
Adotamos essa nomenclatura para qualquer valor de N.

3Consideramos os tipos SNe II/Ib/Ic, Hypernovae e SNe de instabilidade de pares, como SNe
do colapso do ntcleo.



fracao em massa de Fe de SNIa por SNcc tanto para a amostra dos aglomerados
e grupos com cool-cores observados com o Suzaku quanto para os FGs observados
com o XMM-Newton.

A andlise de mecanismos de enriquecimento de metais no ICM pode prover
afirmacoes relevantes para determinar a evolugao de um tipo especial de grupos
de galdxias chamados Grupos Fésseis de galdxias (Ponman et al., 1994): sistemas
de galdxias dominados por uma galdxia central (cD), cuja diferenca de magnitude
na banda R comparada a segunda galdxia mais brilhante (Am1s) é de, pelo menos,
duas magnitudes dentro da metade do Rsyy do sistema, e sao fontes com emissao ex-
tensa com luminosidade do gds quente em raios-X de Ly o > 102 hi erg/s (Jones
et al., 2003).

Acredita-se que FGs sejam grupos de galaxias antigos e isolados que se agregaram
devido a perda de energia por friccao dinamica (Mulchaey & Zabludoff, 1999). No
entanto, o cendrio citado acima apresenta diversas inconsisténcias com medidas em
raios-X e em optico, e evidéncias que contradizem a ideia desses sistemas serem
dinamicamente velhos e de formagao “precoce” (e.g. Dupke et al., 2022). Nesta
tese, apresentamos a anélise da fragao luz intra-aglomerado (ICLf) e da ICL/massa
(Capitulo 4) como indicadores do estado dinamico e idade do RX J1007+3800. Além
disso, apresentamos um critério adicional para trés FGs da nossa amostra — nesse
caso, o indicador de enriquecimento quimico — para lancar luz sobre a natureza

desses tipos de sistemas (Capitulo 5).
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Capitulo 2

Modelos Teoéricos de Explosao de
Supernova: uma perspectiva sobre
seus Yields da Nucleossintese
Estelar

Neste Capitulo, discutiremos os fundamentos e o estado da arte sobre a nucle-
ossintese em SNIa e SNcc. Nosso objetivo é conectar a producao dos elementos
quimicos (e.g., elementos « e Fe) com os mecanismos de explosao de SN e seus pro-
genitores. Com isso, langar luz sobre a variedade da composi¢ao quimica introduzida
por SNe nos meios galaticos e intergalaticos. Para tal, as observagoes de remanes-
cente de supernovas sao cruciais para dar a direcao correta no cenario de explosao
de SNe. No entanto, tais observagoes envolvem uma modelagem complexa, que
utiliza multi-temperaturas para descrever os estdgios do remanescente, por exem-
plo, para diferenciar as camadas do remanescente e do meio interestelar. Outro
guia que pode fornecer pistas sobre o enriquecimento quimico sao as observacoes do
meio intra-aglomerado ou intra-grupo, que sao mais facilmente modelados. Final-
mente, revisaremos a variedade de modelos tedricos de explosao de SN existentes
na literatura e a sua importancia na construcao de um modelo autoconsistente, que
consiga nao sé replicar a composicao quimica existente, mas também predizer a

nucleossintese de SNe.

2.1 Mas afinal, o que sao modelos tedricos de ex-

plosao de Supernova?

Os modelos tedricos de explosao de Supernova com yields sao simulagoes hidro-

dinamicas que visam prever e explicar os processos fisicos envolvidos na composi¢cao
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do material ejetado (do inglés, ejecta) nucleossintético. Aqui, os parametros fun-
damentais para descrever os modelos de evolugao estelar, explosao de supernovas
e nucleossinteses sao a massa inicial M da estrela na sequéncia principal e a ener-
gia cinética envolvida na explosao. Atualmente, esses modelos sao construidos para
reproduzir as curvas de luz e os espectros observados das SNe.

Os modelos tedricos de Supernovas melhoraram significativamente nossa compre-
ensao do enriquecimento quimico no Universo. Desde as primeiras ideias de Hoyle &
Fowler (1960) entre outros, modelos teéricos de explosoes de SNIa simulam a frente
de queima se propagando ao longo das camadas da ana branca (do inglés, white
dwarf ou WD), a comegar em seu centro, podendo se propagar de forma subsonica
(deflagragao) e/ou supersonica (detonag@o). Os primeiros modelos propostos para
explicar explosoes de SNIa simulavam estrelas progenitoras cuja ignicao de carbono
se inicia no centro, por detonagao, quando as anas brancas se aproximam da massa
de Chandrasekhar (e.g. Arnett, 1969; Hansen & Wheeler, 1969). No entanto, estes
modelos produzem quantidades insuficientes de elementos de massa intermediaria
(IMEs), como S e Si, necessarios para explicar os espectros de SNIa normais observa-
dos (e.g. Nomoto et al., 1984). Por outro lado, os modelos de deflagragao permitem
que a ana branca se expanda para condigoes de densidade mais baixas, adequadas a
sintese de IMEs (e.g. Nomoto et al., 1976), mas ainda ficam aquém da reprodugao de
seus espectros observados (e.g. Fink et al., 2014). Além dos cendrios de deflagracao
e detonacao, a partir da década de 90, surgem uma série de modelos como op¢oes
razoaveis para superar as deficiéncias nucleossintéticas, tais como detonacao atra-
sada (do inglés, delayed-detonation) entre a transicao deflagracao para detonagao
(e.g. Iwamoto et al., 1999; Khokhlov, 1991; Nomoto et al., 1997), detonagoes gravi-
tacionalmente confinadas (e.g. Jordan et al., 2008; Plewa et al., 2004) e detonagoes
reversas pulsantes (e.g. Bravo et al., 2009). Apesar dos avangos com simulagdes tri-
dimensionais, a razao dessa transigdo de densidade ainda é incerto (Blondin et al.,
2013). Diferentes mecanismos também podem levar ao evento de SNIa no cenério
sub-M¢y,, envolvendo fusoes violentas de dois C+O WDs (e.g. Pakmor et al., 2010,
2012), colisoes diretas de dois C+O WDs com ou sem camadas de hélio (He) (e.g.
Papish & Perets, 2016), detonagoes duplas de WDs com conchas He (e.g. Leung
& Nomoto, 2020a) e duplo degenerado com duplas detonagoes acionadas dinami-
camente (do inglés, dynamically driven double-degenerate double-detonation) (e.g.
Shen et al., 2018). Tanto a natureza detalhada do mecanismo de explosdo quanto o
sistema progenitor permanecem desconhecidos.

Diferentes avancos cientificos e esforgos foram necessérios para simular um evento
de SNcc!. Hoyle (1946) propos que a dissociagao de ferro em particulas alfa seria o

ponto de partida para desencadear o colapso do nucleo de ferro. Logo depois, Hoyle

Lconhecido também como o problema do colapso
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& Fowler (1960) levantaram a hipétese de que o colapso gravitacional do niicleo
de ferro comprime as camadas externas e, por sua vez, essa queima libera energia
suficiente para ejetar as partes externas da estrela, resultando na explosao. No
entanto, a energia nao era suficiente para comecar a explosao. Além disso, o sentido
da propagacao da queima nao € para fora, e sim para dentro, onde a pressao é menor
devido ao colapso do nicleo. Colgate & White (1966) notaram que a energia
de ligacao gravitacional liberada quando o ntcleo estelar colapsa em uma
estrela de néutron é da ordem de 10° ergs. Esta energia se transforma em
emissao de neutrinos e se torna uma nova fonte para energizar a onda de
choque da SN. Esse trabalho foi importante para provar o papel dos neutrinos no
modelo de explosao por colapso do nicleo. Apds incorporar as teorias de interacao
fraca, tratamento estatistico de neutrino e com o avanco da fisica nuclear, em meados
de 1980, o mecanismo chamado delayed neutrino heating é o cenario amplamente
favorecido para produzir a maioria das SNcc (Bethe & Wilson, 1985), e desde entao,
vem sendo aprimorado por simulagoes multidimensionais (veja Couch, 2017; Janka,

2012, para uma revisao detalhada, veja).

2.2 Origem dos elementos quimicos pesados: o
papel das SNIa e SNcc

A conjuntura do modelo cosmolégico padrao demanda que haja evolugao tem-
poral na estrutura do Universo. Consequentemente, o mesmo poderia ser esperado
para a composicao quimica do Universo, ou seja, que ocorra uma evolucao temporal
da composi¢ao quimica. No entanto, a nucleossintese do Big Bang (BBN) (ou nu-
cleossintese primordial) por si s6 sintetiza apenas elementos leves, como hidrogénio,
hélio, e uma pequena quantidade de outros nuclideos leves (e.g., Li), durante os
primeiros minutos do Universo (para uma revisao, veja Coc & Vangioni, 2017).

Com isso, houve a necessidade de uma teoria de nucleossintese mais completa
que descrevesse a producao de elementos quimicos pesados. Em 1957, tais teorias
nucleossintéticas surgiram, sendo capazes, portanto, de explicar a producao de ele-
mentos quimicos mais pesados que o hélio (metais; Burbidge et al., 1957; Cameron,
1957). Em particular, o trabalho de Burbidge et al. 1957 trouxe uma nova perspec-
tiva do entendimento de formacao de elementos quimicos pesados para um cenario

coerente de evolugao estelar e evolucao quimica das galaxias:

1. Os autores posturalaram que todos os metais foram produzidos em interiores
estelares ou durante explosoes de supernovas, durante os diversos estagios da
vida de uma estrela, e isso pode ser demonstrado por oito processos nuclea-

res diferentes. Dessa forma, a nucleossintese primordial se limita a sintetizar
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apenas hidrogénio e hélio (e também com tragos de outros elementos leves);

2. No cenario de evolugao quimica, os autores mostraram que os elementos sinte-
tizados durante a vida das estrelas tem um papel fundamental para a evolugao
das suas galdxias. A explosao de uma estrela como supernova enriquecem sig-
nificativamente o meio interestelar com material processado nos seus interiores
e ainda depositam grandes quantidades de momento e energia nas suas vizi-

nhancas.

Portanto, eventos de supernovas desempenham um papel predominante na
sintese e ejecao de elementos pesados e sao extremamente importantes para entender

o enriquecimento quimico do Universo.

2.2.1 Diferentes fontes de producao de metais

A nucleossintese é o processo nuclear para producao de metais a partir de nucleos
jé& existentes e também os sitios que tal producao ocorre. Como discutimos breve-
mente na Secao 2.1, as tentativas de modelar a explosao dos eventos de supernova
tem uma histéria rica. Gracas ao crescimento do poder computacional ao longo dos
anos e a melhoria da qualidade das observagoes das supernovas e seus remanescen-
tes, existe até hoje centenas de modelos na literatura que simulam a evolucao de
estrelas culminando em supernovas que consideram as suas caracteristicas observa-
cionais. Como exemplo, a Figura 2.1 mostra os yields produzidos pelos modelos
tedricos de explosao de SNe para os principais elementos quimicos sintetizados por
esses modelos, que inclui modelos de SNIa, SNcc e estrelas do ramo assintético das
gigantes (AGBs).

A producao de metais pode ser separada, principalmente, nas seguintes categorias

segundo o nimero de massa (A) do elemento produzido:

e Estrelas do ramo assintético das gigantes/SUPERAGBs sintetizam principal-
mente carbono, nitrogénio, e tragos de neonio e magnésio (e.g. Karakas, 2010).
Um exemplo de modelo tedrico esta representado em verde na Figura 2.1 (mais
detalhes na Secao 2.3). Além das AGBs e supernovas, outros eventos naturais
sintetizam a maioria dos elementos com A < 16, como a nucleossintese do
Big Bang, quebra de ntcleos que compoem raios cosmicos por colisoes com
atomos e vice-versa (chamado espalagao), entre outros (Branch & Wheeler,
2017; Maciel, 2004).

e Supernovas de colapso do nicleo e suas estrelas progenitoras massivas produ-
zem oxigénio, neonio, magnésio em abundancia, e quantidades significativas
de silicio e enxofre (e.g. Nomoto et al., 2006). Um desses modelos tedricos estd

representado em azul na Figura 2.1 (mais detalhes na Secao 2.3).
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Figura 2.1 Yields ou massa final sintetizada dos modelos tedricos de explosao de SNe,
em unidades de massa solar, para os principais elementos quimicos sintetizados para
esses modelos. O modelo de SNIa é representado em laranja com os yields do modelo
de detonagao retardada SNIa, chamado originalmente de WDD1 (Iwamoto et al.,
1999, Iw99_WDD1). O modelo de SNcc é representado em azul com os yields do
modelo de SNII com a metalicidade inicial da estrela progenitora de Z,;; = 0,02
(Nomoto et al., 2006, Nol13_SNII_Z2E-2), convolucionado com a funcdo de massa
inicial (do inglés, initial mass function ou IMF) de Salpeter para estrelas massivas
de Salpeter (1955), assim como o modelo de AGB também de metalicidade inicial
de Ziniy = 0,02 (Karakas, 2010, Kal0_AGB_Z2E-2) em verde. Este iltimo tem seus
yields multiplicados por um fator de 10 para uma melhor visualizagao. Tabela 2.1
apresenta os valores dos yields desses modelos.

e Supernovas do tipo Ia sintetizam a maioria do ferro, niquel, e outros elementos
do grupo de ferro (e.g., manganés), assim como quantidades significativas de
silicio e enxofre. A maioria do argonio e calcio também é produzida por SNIa
(e.g. Iwamoto et al., 1999). Um exemplo de modelo tedrico estd representado

em laranja na Figura 2.1 (mais detalhes na Secao 2.3).

e Fusoes de estrelas de néutrons em sistemas binarios ou estrelas de néutrons e
buracos negros sao os eventos favorecidos a produzir elementos mais pesados
através dos processo-s e processo-r (e.g. Martin et al., 2015; Perego et al.,
2014). No entanto, simulagbes numéricas mostram que o processo-r ainda
contém incertezas, uma delas relacionada a dificuldade de estudar nuclideos

longe do equilibrio (Mumpower et al., 2015).
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Tabela 2.1 Yields ou massa final sintetizada dos modelos tedricos de explosao de SNe,
em unidades de massa solar, para os principais elementos quimicos sintetizados para
esses modelos. O modelo de SNcc é representado em vermelho com os yields do
modelo de SNII com a metalicidade inicial da estrela progenitora de Z,;; = 0,02
(Nomoto et al., 2006, Nol13_SNII_Z2E-2), convolucionado com a fungao de massa
inicial (do inglés, initial mass function ou IMF) de Salpeter para estrelas massivas
de Salpeter (1955), assim como o modelo de AGB também de metalicidade inicial de
Zimit = 0,02 (Karakas, 2010, Kal0_AGB_Z2E-2). O modelo de SNIa é representado
em azul com os yields do modelo de detonagao retardada SNIa WDD1 (Iwamoto
et al.,, 1999, Tw99_WDD1). O traco representa elementos cujo yields finais sao
negativos.

Modelos Teoricos

Elementos SNce SNIa AGB
Quimicos  No06_SNII_Z2E-2 Iw99_WDD1 Kal0_AGB_Z2E-2
C 0,174 0,0054 1,39E-03
N 0,067 0,0003 2,54E-03
O 1,571 0,0882 —
Ne 0,459 0,0015 3,15E-04
Mg 0,140 0,0077 1,11E-05
Si 0,126 0,2736 1,12E-06
S 0,052 0,163 0

Ar 0,009 0,032 0

Ca 0,007 0,031 0

Fe 0,093 0,672 0

Ni 0,004 0,038 5,59E-07
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Como um dos objetivos desta tese é comparar a producao ejetada dos elementos
pesados ou yields previstos pelos modelos tedricos de explosao de SN com o contetdo
observado no ICM, nos concentramos nos nucleos em comum produzidos pelos mo-
delos e observados no meio intra-aglomerado. Portanto, ao longo desta tese, focamos
nos elementos quimicos produzidos por SNIa e SNcc, que sao os elementos em co-
mum medidos em espectros em raios-X de aglomerados e grupos de galaxias com
os satélites disponiveis atualmente. A previsao detalhada da nucleossintese para
cada tipo de SN é apresentada nas subsecoes a seguir, juntamente com possiveis

parametros e incertezas.

2.2.2 Abundancias em comparacao a Razoes de

Abundancias

Embora o consenso seja de que os metais observados no ICM tenham se originado
de estrelas e seus remanescentes, permanece incerto como e quando tais metais
foram transportados do ISM para o ICM. A espectroscopia de raios-X espacialmente
resolvida é crucial para esclarecer a relevancia entre os possiveis mecanismos de
enriquecimento na formacgao e evolugao do ICM, através da andlise das abundancias
de metais elementares e, principalmente, das razoes de abundancia.

As abundancias individualmente fornecem informacoes importantes sobre quan-
tidades absolutas do ICM, como a massa total de ferro, ou de géas, onde a primeira
se mede através da medida de abundancia de ferro e a segunda, a intensidade de
emissao do ICM. No entanto, isso ¢ insuficiente para determinar um cenario sobre
relevancia dos mecanismos que injetaram os metais no ICM. Isso ocorre porque,
pela medida individual de abundancia, é impossivel determinar a fracao de um dado
elemento advinda dos diferentes tipos de SNe. Em contrapartida, usando as razoes
de abundancia, determinamos a importancia dos diferentes mecanismos de enrique-
cimento calculando a fracao do gas enriquecido por diferentes tipos de SNe. Isso
é derivado de razoes de abundancia elementares, que atuam como registro féssil
quimico dos processos de enriquecimento.

As razoes de abundancia sao ferramentas poderosas para testar a importancia
de diferentes mecanismos de enriquecimento. Como mencionamos na Sec¢ao 2.2.1,
diferentes tipos de SNe ejetam material enriquecido com diferentes proporgoes de
elementos quimicos (Figura 2.1), e estes sao transportados do ISM para o ICM por
diferentes mecanismos de enriquecimento. Como resultado, as razoes de abundancias
elementares também se apresentam com diferentes proporcoes no ICM, nos permi-
tindo calcular a fracao relativa de massa de ferro por diferentes processos.

A Figura 2.2 mostra as diferentes propor¢oes das razoes de abundancias previs-

tas pelos modelos tedricos de explosao de SNce e SNIa para os principais elementos
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O/Fe Ne/FeMg/Fe Si/Fe S/Fe Ar/Fe Ca/Fe Ni/Fe
Numero Atomico

Figura 2.2 Razao dos yields dos modelos tedricos de explosao de SNe para os ele-
mentos quimicos de interesse sintetizados para esses modelos. O modelo de SNIa é
representado em laranja com os yields do modelo WDD1 de detonacao retardada
SNIa (Iwamoto et al., 1999, Iw99_WDD1). O modelo de SNcc é representado em
azul com os yields do modelo de SNII com a metalicidade inicial da estrela proge-
nitora de Z=0,02 (Nomoto et al., 2006, No13_SNII_Z2E-2), convolucionado com a
IMF de Salpeter para estrelas massivas de Salpeter (1955). Veja Tabela 2.1 para
acessar os valores dos yields desses modelos.

quimicos sintetizados por esses modelos. Nesse caso, a abundancia de O/Fe (nor-
malizada pelo valor solar de Anders & Grevesse (1989)) prevista pelo modelo de
SNII é de ~ 3,03 e pelo modelo de SNIa de ~ 0,03. Para uma medida de razao de
abundancia de O/Fe no ICM de 0,5 (nas mesmas unidades), estimamos uma fracao
relativa em massa de ferro enriquecida por SNla de ~ 84%, enquanto o restante
é produzido por SNII (~ 16%). Portanto, medindo as razoes de abundancia, de-
terminaremos a contaminacao fracionaria do tipo SN (Erdim et al., 2021; Mernier
et al., 2017; Mushotzky et al., 1996) e a importancia relativa de cada mecanismo de

enriquecimento.

2.2.3 Supernova do colapso do nucleo de estrelas massivas

Supernovas de colapso do nicleo ocorrem sob dois cenarios gerais, nos quais
ambas as explosdes SNcc sdao o produto da morte de estrelas 2 8 M, (para uma
revisdo, veja Nomoto et al., 2013; Thielemann et al., 2018).

Estrelas na faixa de massa de ~ 8 — 10 M produzem um ntcleo de O-Ne-Mg
que sofre colapso répido e se tornam SN de captura de elétrons (do inglés, electron-

capture supernovae). Essas estrelas de massa mais baixa sintetizam pequenas quan-
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tidades de elementos-a e elementos do grupo de Fe (ver Thielemann et al., 2018,
e referéncias neles) e também sao fontes de zinco. Simulagoes de explosdo de SN
de 9M, sugerem uma superprodugao de °Zn, Se, e ®Kr (Wanajo et al., 2009).
Dentre todas as SNcc, o limite superior de sua contribuicao pode ser inferido por
647Zn, que deve ser em torno de 20% de todos os SNcc. Além disso, elas produzem
massas de °Ni significativamente menores (cerca de 0,002 — 0,004 M) em com-
paracao com a massa tipica de *Ni de ~ 0,1 My produzida por progenitores mais
massivos (Nomoto et al., 2013).

Por outro lado, estrelas massivas 2 10M — 140M, e no fim de sua evolugao
sofrem o colapso do seu nicleo de ferro e podem resultar nos seguintes cenarios:
(i) SN do tipo II (possuem linhas de hidrogénio de absorgdes ou emissoes fortes em
seu espectro), (ii) SN do tipo Ib (ndo possui linhas de hidrogénio, camada perdida
durante sua evolucdo) e (iii) Ic (ndo possui linhas de hidrogénio e nem de hélio,
camadas perdidas durante sua evolugao), exceto se a estrela colapse completamente
em um buraco negro e ndo haja ejecdo de alguma massa (para uma revisao, veja
Nomoto et al., 2013).

Estrelas isoladas sao estrelas que nao fazem parte de um sistema bindrio ou
multiplo, cuja evolugao pds-sequéncia principal e producao de elementos depende
basicamente da sua massa inicial?>. Estrelas isoladas massivas sofrem processos ter-
monucleares transformando elementos mais leves em mais pesados. A estrutura in-
terna dessas estrelas é configurada em camadas dominadas por diferentes elementos
quimicos, temperaturas, densidades e pressoes (i.e., “estrutura de cebola” ou “ca-
madas de cebola”). Elementos cada vez mais pesados sao fundidos sucessivamente,
até que seu ntcleo seja composto por Ni e Fe, onde o Ni é produzido pela fusao de Si
e o Fe pelo decaimento *Ni em *°Fe (Nadyozhin, 1994). Quando o nicleo de ferro
atinge o limite de Chandrasekhar, a pressao de degenerescéncia de elétrons nao é
mais suficiente para balancear a pressao gravitacional das camadas mais externas,
por isso, através da dissociacao do ferro, o nicleo colapsa rapidamente. Além disso,
outro processo chamado fotodesintegracao também retira energia desse nicleo, no
qual os raios gama () decompéem os nicleos de ferro em particulas « e néutrons
livres, conforme a reaciao *Fe + v — 13a + 4n. O decaimento 3 inverso é outro
processo que favorece a mudanga no nicleo estrela, a essa densidade os elétrons sao
comprimidos proximos aos ntcleos de particulas alfas, formando néutrons e emitindo
neutrinos (Woosley & Janka, 2005).

A combinacao desses fatores catalisa o colapso do nucleo, que perde energia
térmica (absorvendo raios gama), e consequentemente, diminui ainda mais a pressao

interna (elétrons se transformam em néutrons), por fim emitindo neutrinos (também

2Além da massa inicial e sistemas bindrios, ha outros fatores importantes para a evolucao estelar,
como metalicidade e rotagao da estrela.
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causa perda de energia). O colapso é abrupto. Antes do colapso, o nicleo tinha
cerca de 6000 km (~ Rrerrq) € densidades ~ 108 gem™3. Assim, o ntcleo colapsa
a 2 25% da velocidade da luz e forma uma estrela densa (~ 10* gcem™3), rica em
néutrons de cerca de 30km em raio. O colapso continua até que a forga nuclear
forte impeca um ntcleo mais denso em cerca de duas vezes a densidade do ntcleo
atomico (4 — 5 x 10 g cm™3) (Janka, 2012; Janka et al., 2007; Woosley & Janka,
2005).

Nesse ponto, o nticleo da estrela é rico em néutrons e a pressao de degenerescéncia
de néutrons impede o colapso total. Como resultado dessa interrupgao abrupta
do colapso do ntucleo, a camada externa recai, causando um choque propagando
para fora. A medida que a onda de queima se propaga sobre as camadas externas,
hipoteticamente, sua velocidade de propagacao aumenta, ejetando rapidamente tais
camadas e provocando uma explosao de SN (Baron et al., 1985; Colgate & Johnson,
1960).

No entanto, como visto na Segao 2.1, a energia emitida nao seria suficiente para
comegar a explosao. Desta forma, os neutrinos desempenham um papel importante
na formacao de estrelas de néutrons e em culminar o evento de SNe. Colgate &
White (1966) propuseram, pela primeira vez, os neutrinos como fontes de energia
para ondas de choque, propagando-se para fora e produzindo um evento de SN.

O mecanismo de aquecimento retardado de neutrinos é considerado o mais pro-
missor dentre os diversos mecanismos propostos e tem sido amplamente estudado
(Burrows, 2013; Couch, 2017; Janka et al., 2016; Smartt, 2009; Woosley & Janka,
2005). Um atributo importante é que neutrinos operam como uma fonte crucial de
informacgao observavel direta sobre a dinamica interna de estrelas de néutrons e as
explosoes de supernovas.

Em resumo, podemos supor que a energia de ligacao liberada durante o colapso
do nucleo da estrela massiva para formar uma estrela de néutrons seja a fonte da
energia liberada na explosao de SNce. Embora isso tenha sido sugerido ha quase 90
anos (Baade & Zwicky, 1934), os mecanismos de explosao e transporte de energia
ainda nao sao totalmente compreendidos.

Um dos objetivos dos diversos modelos tedricos de SN testados nesta tese (e
exemplificados na Secao 2.2.1), é ter como produtos nucleossintéticos principais o
oxigénio, neonio, e magnésio, a menores proporgoes o silicio e enxofre, e ainda me-
nores quantidades de célcio, argonio, ferro e niquel. No entanto, ainda nao ha uma
concordancia entre os modelos do estado da arte quanto a quantidade em massa da
producao desses elementos no final da explosao de uma SNcc. A dependéncia dos

modelos tedricos estao atualmente em torno de trés principais fatores:

1. A massa inicial da estrela progenitora;
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2. A metalicidade inicial da estrela progenitora;

3. A funcao de massa inicial, onde a estrela progenitora contaminaria o meio

interestelar.

A massa inicial estelar é o principal parametro envolvido na energia fornecida
para a explosao de SN e pode alterar a producao nucleossintética. A metalicidade ini-
cial da estrela progenitora é parametrizada nos modelos de explosao de SNe através
da insercao da abundancia de ?2Ne, que atua como uma fonte de néutrons, e conse-
quentemente, é um fator importante na producao dos elementos ricos em néutrons.
Alguns modelos de explosao incluem a abundancia de 2*Ne como metalicidade inicial
da estrela progenitora, como modelo Iw99_ W7 de Iwamoto et al. (1999). O isétopo
22Ne vem do N durante a queima de He até "N (a, v)'®¥ F(8+)80(a, v)*Ne. Atu-
ando via **Ne(a, n)**Mg, esta composi¢ao inicial produz um excesso de néutrons.
E, para um estudo conectado com o enriquecimento quimico galatico, se deve con-
siderar se tais modelos correspondem a populacao estelar que enriqueceu o meio
interestelar, e no nosso caso, enriqueceu o meio ICM/IGrM. Outros fatores também
inclusos nas simulagoes sao as taxas de reacao termonuclear em um estagio de pré-
supernova (Fields et al., 2018), o corte de massa®, e o perfil de temperatura na
passagem da onda de choque (Chieffi & Limongi, 2004; Nomoto et al., 2013).

Tais incertezas nas simulacoes destes eventos levam a varios modelos tedricos
de explosao de supernovas que podem concordar com as observacoes. Como resul-
tado, cada modelo exibira padroes de abundancia distintos intrinsecos ao seu proprio
evento de SNce. Nesta tese, utilizamos observagoes de aglomerados de galdxias para

ajudar a desvendar a degenerescéncia entre esses modelos tedricos de explosao de

SN.

2.2.4 Supernova la

Supernovas do tipo la sao eventos associados a explosoes termonucleares de
anas brancas compostas predominantemente de carbono e oxigénio (C+O WD).
Em um sistema bindrio, a ana branca encontra-se em estado de equilibrio hi-
drostético enquanto a sua massa estiver abaixo do limite de Chandrasekhar (~
1.4 Mg). Essa estabilidade se deve a pressao de degenerescéncia eletronica (pressao
interna) causada por efeitos quanticos em estados de matéria altamente densa
(p~2-4x10°gem ™3, T ~ 108 K) (para uma revisao, veja Oliveira Filho & Saraiva,
2013). Neste instante, a pressao externa (devido a forca gravitacional das camadas
externas da estrela) e a pressdo de interna (devido a degenerescéncia dos elétrons)

ainda estao contrabalancadas e a descricao do gas é predominantemente para um

3Definido como o valor que separa a massa do ntcleo final e o remanescente ejetado.
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gas degenerado de elétrons. Em um caso nao degenerado, se a densidade aumenta,
sua temperatura também aumenta e a estrela se expande e esfria para encontrar o
equilibrio. No entanto, para um gés degenerado de elétrons, a pressao do géas de-
pende basicamente da densidade da WD, e é incapaz de regular sua fusao nuclear.
Se a WD estiver a taxas de acrecao de matéria razoavel?, ela consegue agregar con-
tinuamente matéria, causando uma leve contracao através da pressao gravitacional
(aumentando sua densidade e temperatura). Portanto, quando a massa da WD se
aproxima do limite da massa de Chandrasekhar, isso é suficiente para desencadear
a fusao de carbono. Como a taxa de reagao para a queima de carbono é suscetivel a
temperatura, o aumento de temperatura inicia a queima de carbono através de uma
explosao descontrolada. Entao, essa alta taxa liberara energia e aumentard a tem-
peratura o suficiente para queimar oxigeénio e silicio, quase simultaneamente. Como
resultado, a energia produzida pelas reacoes nucleares (~ 10! ergs; Thielemann
et al. (2004)) é maior que a energia de ligagao gravitacional do nicleo degenerado
de elétrons (=~ 3 x 10°° ergs; Oliveira Filho & Saraiva (2013)), causando a ruptura
completa da WD e culminando no evento da Supernova do tipo Ia.

A natureza exata da estrela companheira que alimenta a ana branca ainda é
incerta (veja mais detalhes em Livio & Mazzali, 2018; Maeda & Terada, 2016; Maoz
et al., 2014; Seitenzahl & Townsley, 2017). Apesar dos esfor¢os para resolver essa
questao, aparentemente, as observacoes da curva de luz e espectros sao insuficientes,
até agora, para inferir a natureza exata da estrela progenitora. Na literatura, ha

dois cenarios promissores de progenitores para eventos de SNla:

1. Degenerado simples (SD): Essa é a configuragdo cldssica onde a WD acu-
mula material suficiente de uma estrela companheira normal (ndao degene-
rada). A ana branca, remanescente da estrela priméria de baixa massa inicial
(M < 8My), tem sua ignigao (na regiao central ou nao) iniciada por actimulo
de massa da companheira, desencadeada por um ou mais pontos de ignigao (al-
gumas vezes referidos como bolhas ou bubbles) até atingir préximo ao limite
da massa de Chandrasekhar (M¢y). A estrela secundéria evolui e preenche
seu lobulo de Roche, que delimita a superficie em torno de uma estrela cuja
matéria dentro dessa regiao estd gravitacionalmente ligada a ela, e no ponto
equipotencial de Lagrange L1, transfere parte da matéria para a primaria.

Este processo é suficiente para culminar em uma supernova Tipo Ia;

2. Degenerado duplo (DD): Essa é a configuragao em que a estrela companheira

é outra ana branca, que cede material para estrela primaria. Nesse caso, a

4Simulacoes indicam que, quando as CO WDs CO atingem massa préxima a massa de Chan-
drasekhar, elas podem explodir, dependendo da massa da WD e da taxa de acregao, cujo valor
varia de ~ 1078 — 1076 Mg yr~! (Hillman et al., 2016; Nomoto & Kondo, 1991; Nomoto et al.,
2007).
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ignicao é desencadeada (na regido central ou ndo) ou por uma fusdo violenta,
ou ainda, pela acrecao dos detritos da ana branca destruida por forca de maré
desse sistema binario proximo. Apds progressos teodricos, simulagoes hidro-
dinamicas recentes em 3D de fusoes, reviveram a possibilidade de que cenarios
de fusao de detonagao dupla poderiam produzir SNela normais. Além disso, o
progresso no dominio observacional também reforca esse possivel cenario, visto
que a SNIa mais bem estudada, SN 2011fe, apresenta evidéncias consistentes

com um cenario DD.

O cenario geral é onde o material acretado por uma C+0O WD pode vir ou de
uma estrela companheira nao degenerada (cendrio SD; Whelan & Iben Jr, 1973)
ou outra ana branca (cenario DD; Iben & Tutukov, 1984; Webbink, 1984). Ape-
sar do cendrio incompleto, é geralmente assumido que o remanescente de uma es-
trela priméria de baixa massa inicial (M < 8 M) tem uma igni¢ao iniciada por
acrecao da massa da companheira. Além disso, a taxa que a massa ¢é acretada ainda
nao ¢ bem restringida. Simulagoes reproduzem uma explosao de SNIa préximo
ao limite de Chandrasekhar para uma faixa relativamente grande de massas ini-
ciais de CO+WDs (~ 0,65 — 1,38 M) e taxas de massa de acrecao C+0O WDs
(~107% =107 My, yr™!) (Hillman et al., 2016; Nomoto & Kondo, 1991; Nomoto
et al., 2007). No cendrio de DD, as explosoes de SNIa podem ser obtidas mesmo
se as massas individuais forem menores que a massa de Chandrasekhar, por vérios
mecanismos de explosoes (e.g., detonagao dupla Leung & Nomoto, 2020a).

Ademais, o mecanismo da explosao, ou seja, a fisica da frente de queima de pro-
pagacao e o local onde ela ocorre na progenitora também estao em debate (para uma
revisao, veja Hillebrandt & Niemeyer, 2000). Como mencionado, os modelos tedricos
de explosoes de SNIa simulam a frente de propagacao ao longo das camadas da ana
branca, cuja propagagao pode ser subsonicamente (deflagragdo) e/ou supersonica
(detonagao). A velocidade de propagagao determina como a energia produzida é

transferida de uma camada interna para uma camada externa.

1. No modelo de detonagao a velocidade em que a queima (do inglés, flame) se
propaga ¢é supersonica, transferindo energia através das camadas mais externas

através de uma onda de choque no sentido para fora.

2. No modelo de deflagracao, a velocidade em que a queima se propaga é
subsonica, transferindo energia por conducao através das camadas da ana

branca no sentido para fora.

3. No modelo de detonagao-retardada (do inglés, delayed-detonation), existe uma
densidade critica na qual a velocidade da queima se torna supersonica no

sentido para fora.
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Modelos de detonagao central de WDs proximo a Mey, (Arnett, 1969; Hansen &
Wheeler, 1969) produzem grandes quantidades de elementos do pico de Fe (sendo
um maximo local nas abundancias dos elementos na vizinhancga solar nas proximi-
dades do Fe (Cr, Mn, Fe, Co e Ni) e uma quantidade baixa de elementos de massa
intermedidria (como S e Si) em comparac¢ao com os observados nos espectros SNla
(Branch & Wheeler, 2017; Nomoto et al., 1984). Por outro lado, os modelos de
deflagracao permitem que a ana branca se expanda para condigoes de densidade
mais baixas adequadas a sintese de IMEs, mas ainda ficam aquém da reproducgao
de seus espectros observados (Fink et al., 2014). Além dos cendrios de deflagragao e
detonacao, os modelos de transi¢ao de detonagao atrasada (DDT) surgem como uma
opcao razoavel para explicar o SNIa (e.g. Iwamoto et al., 1999; Nomoto et al., 1997).
Todas as caracteristicas mencionadas podem alterar os elementos finais sintetizados
produzidos pelas Supernovas Tipo Ia. Este tipo de modelo concorda com observacoes
de SNIa em uma, duas e trés dimensoes, bem como com seus materiais remanescen-
tes. Esses modelos se transformam de um regime subsonico para um supersonico
em uma densidade de transigao (pr). Durante o regime de deflagracao, a estrela se
expande para densidades mais baixas, permitindo a sintese de elementos de massa
intermediaria. No entanto, a abundancia geral produzida por elementos do grupo
ferro é significativa. Por isso, modelos de detonacao retardada, como a transigao
deflagracdo para detonacao (Khokhlov, 1991), detonagoes gravitacionalmente con-
finadas (Jordan et al., 2008; Plewa et al., 2004) e detonagoes reversas pulsantes
(Bravo et al., 2009), surgem como uma op¢ao razoavel para superar as deficiéncias
nucleossintéticas de explicar SNIa normal. Diferentes mecanismos também podem
levar a SNIa no cenério sub-M¢y,, como mencionado anteriormente (e.g. Leung &
Nomoto, 2020a; Pakmor et al., 2010, 2012; Papish & Perets, 2016; Shen et al., 2018).
Todos esses tipos de explosoes sao testados do ponto de vista observacional nesta
tese. Isso mostra a importancia desta tese, pois medidas exatas dos yields de SNla
fornecem um método promissor de diferenciar entres os diversos modelos existentes.

Para um panorama dos modelos tedricos de SN testados veja as Tabelas 2.2 e B.1.

2.2.5 Outros tipos de explosoes catastroficas testados nesta

tese
A seguir, daremos um panorama, breve, de outros modelos de explosoes ca-
tastroficas que culminam em supernovas, estudados nesta tese.
2.2.5.1 Hipernovas

Hipernovas sao explosoes hiper-energéticas de supernovas massivas com energia

cinética com energia E > 1052 ergs, pelo menos dez vezes maior que uma SN normal

24



(105! ergs). Nesta tese, os modelos tedricos simulam estrelas com massas até 40 M,
explodindo com energia cinética entre 1 — 3 x 10°% ergs (e.g. Nomoto et al., 2006).
Acredita-se que elas se formem de estrelas onde o colapso do nicleo de ferro forma
um buraco negro com alta rotacao ejetando material via jatos e formando uma
hipernova.

Esse tipo de explosao de alta energia ja foi observada e bem reproduzida pela SN
do tipo Ic chamada SN1998bw, explodindo com energia cinética de 2,2 x 1052 ergs
e associada ao gamma-ray burst GRB980425 (Galama et al., 1998; Woosley et al.,
1999). Atualmente ainda nao estd evidente a diferenga entre supernova e hipernova

em termos de nucleossintese, ou se existe de fato uma.

2.2.5.2 PISN

Supernovas de instabilidade de pares (do inglés, Pair-Instability Supernovae,
PISNe) sao estrelas supermassivas (M > 140 M), que, no caso de ndo perderem
muita massa durante sua evolugao, ao invés de formarem um ntcleo de ferro que
colapsaria, atingem condigoes nucleares (T 2> 10°K;p < 10°gem™3) onde a ex-
plosao termonuclear ¢é iniciada pela producao abundante de pares elétron-pdsitron
sem deixar remanescente. O limite superior simulado por modelos tedricos nao ro-
tacionais resultando em tais explosoes sao de M > 260 M, (e.g. Heger & Woosley,
2002). Acima dessa massa, tais estrelas explodem e formam buracos negros (Wo-
osley et al., 2007). Como se espera que as PISNe sejam completamente destruidas,
tais eventos ejetam grandes quantidades de elementos pesados. Por exemplo, o mo-
delo de PISNe estudado em Heger & Woosley (2002) prevé uma ejecao de 40 M,
de °°Ni. Como consequéncia, tais explosoes, através do decaimento radioativo de
%Ni em *Fe, tem o potencial de produzir curvas de luz muito brilhantes e, con-
sequentemente, supernovas superluminosas (Gal-Yam et al., 2009). Além de altas
quantidades de Fe, devido a queima explosiva de oxigénio, PISNe produzem grandes
quantidades de elementos alfa como Si, S, Ar e Ca, comparado a supernovas normais

e hipernovas (e evidentemente a SNIa).

2.3 Modelos Teéricos de Explosao de Supernovas

com yields

Com base nas abundancias de ICM medidas de 18 aglomerados/grupos de
galaxias proximas, verificamos a capacidade dos modelos tedricos de SN de recuperar
as distribuigoes de razao de abundancia observadas de nossa amostra. Para isso, pri-
meiro construimos combinacgoes lineares da contribuicao fracionaria dos yields para

cada combinagao possivel de modelos de SNe em pares. Em seguida, verificamos sua
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consisténcia com a distribuicao das medidas de razao de abundancias observadas.
Os modelos teodricos de rendimento de SNIa e de SNcc utilizados estao resumidos
nas Tabelas B.1 e 2.2, respectivamente. Na descricao dos modelos abaixo, todas as

massas estao em Mg e p.g ¢ a densidade central em unidades de 10° g cm™3.

Modelos de SNla

No contexto dos modelos de SNIa, testamos os seguintes modelos tedricos:

1. Os modelos cldssicos de massa 1D Chandrasekhar (Mey) (Iwamoto et al.,
1999), incluindo os modelos de deflagracdo “rapida” W7 e W70, bem como
a série de detonacao retardada dos modelos WDD e CDD. Aqui, W e C sao
modelos baseados em uma ana branca e um nicleo carbono-oxigénio de uma
estrela ramificada gigante assintética, respectivamente (Nomoto et al., 1984).
Eles sao artificialmente transformados de um regime subsonico para um su-
personico baseado em diferentes densidades de transi¢do (pr7). Ao denotar
os modelos nas Tabelas, seguimos sua notagao original, mas comecando com
“Iw99”.

2. Um modelo 2D de deflagracdo pura esférica (DF) e dois modelos 2D de de-
tonacao retardada (ou transi¢ao deflagragao-detonacgao, DD), um dos quais
assume uma deflagracdo central (denotada como “ctr”) e o outro uma de-
flagracao inicial fora do centro (indicado como “off”) (Maeda et al., 2010).
Denotamos como Mal0O_(ctr|off).(DF|DD), onde (x|y|z) indica que escolhemos

X ou y, ou z como op¢ao de nome dos modelos.

3. O modelo 3D de deflagracao descentralizada de Kromer et al. (2015) em uma
ana branca hibrida quase-M¢y,, ou seja, composta por um nucleo de carbono-
oxigénio (C+0O) e uma camada circundante de oxigénio-neon (O+Ne) com
cinco pontos de ignicao colocados aleatoriamente ao redor do centro da ana
branca como em Kromer et al. (2013a) e Fink et al. (2014) (denominado Kr15_-
hybrid).

4. Um conjunto de modelos 3D de deflagragao pura do progenitor M¢, C+0O WD
de Fink et al. (2014), no qual o nimero de pontos de ignigao, N, varia de 1
a 1600 e com uma faixa de densidades centrais (p.9 = 1 —5,5). Os auto-
res usaram a mesma configuracdo para explosoes de deflagracao sem assumir
detonagao retardada como em Seitenzahl et al. (2013). Dois modelos inici-
almente tém um arranjo muito denso dos ntcleos de ignicao, referidos como
modelos “compactos” e denotados com um “c” adicional no nome do modelo.

A notacao segue entao Fild_p.g_c.
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. Um conjunto de modelos 3D de detonacao retardada de Seitenzahl et al.
(2013), assumindo uma faixa do numero de pontos de ignigdo N, que varia
de 1 a 1600, densidades centrais (p.9 = 1 — 5,5) ¢ metalicidades iniciais
(Zinit = 0,01 —1,0Z5). Chamamos os modelos de Sel3_p.9-ZZ;i-c. Os adi-
cionais “Zi,;;” ou “c” aparecem no nome quando a metalicidade inicial nao é
uma unidade ou se existem nucleos de ignicao “compactos”, respectivamente.
Também incluimos o modelo de detonacao confinado gravitacionalmente 3D
mais recente com um ponto de ignigao descentralizado Sel6_GCD (Seitenzahl
et al., 2016).

. Um conjunto de modelos 3D de detonacao retardada Mg, de Ohlmann et al.
(2014), que investiga o impacto de diferentes fragoes de massa de carbono
inicial (X¢) na deflagragdo espontanea para transigao de detonacdo. Esses
modelos possuem condig¢oes de ignigao por deflagracao idénticas ao modelo
N100 de Seitenzahl et al. (2013). A progenitora and branca tem um nicleo
homogéneo ou um nicleo homogéneo sem carbono (do inglés, carbon-depleted

core) com diferentes X, e denotamos esses modelos seguindo Oh14 DD _X.

. Um conjunto de modelos 2D de deflagracao turbulenta pura com e sem
transicao para detonacdo para diferentes densidades centrais (p.9 = 0,5—5,0),
e metalicidades iniciais (Zi,x = 0 — 5Z5) do progenitor (Leung & Nomoto,
2018). Quatro modelos assumem apenas deflagracao turbulenta pura e sao in-
dicados com um “1P” adicional no nome do modelo. Em seguida, denotamos

os modelos como Lel8_p. g-ZZ;yi-1P.

. Também consideramos os modelos sub-M¢;, de detonacado dupla (DDet) de
Leung & Nomoto (2020a), para uma ampla variedade de massas das pro-
genitoras (Mwp = 0,9 — 1,2Mg), massas de envelope de hélio (My, =
0,05 — 0,1 M), metalicidades iniciais (Zi,; = 0 — 0, 1) e também detonagoes
de carbono desencadeadas por diferentes configuragoes de detonagao de He:
esférica (S), bolha (B) e anel (R). Denotamos esses modelos como Le20a_-
My Mo Zini (SB|R).

. Os modelos 2D de deflagragao turbulenta pura de Leung & Nomoto (2020Db)
para uma gama de densidades centrais iniciais (p.9 = 1,0 — 9,0) e massas da
ana branca (Mwp = 1,33 — 1,40 M) do progenitor com metalicidade solar.
Esses modelos sao nomeados como Le20b_p.9-Mwp. Também incluimos o
conjunto de WDs de niicleo C4+O hibridos com uma camada circundante de
O+Ne+Mg (hibrida) para a mesma faixa de massas totais, compostas por

diferentes massas de C+0O (Mcyo = 0,43 — 0,5 M) com massa constante de
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10.

11.

12.

13.

14.

15.

16.

oxigénio e neon de 0,9 M. Nomeamos esses modelos hibridos como Le20b _-
Hybrid,Mc_i_o .

Os modelos 3D de fusao violenta de Kromer et al. (2013b, 2016) incluindo
uma fusdo entre dois sub-Mg, WDs (com massas 0,9M e 0,76M) para
duas metalicidades diferentes (Zi,iy = 1 € Zinie = 0,01). Esses modelos sao
denominados Kr13.0.9.0.76 e Kr16_0.9.0.76_Z1E-2, respectivamente.

O modelo 3D de fusao violenta entre dois sub-M¢g, C+0O WDs de ~ 0,9M,
(Pakmor et al., 2010), bem como o modelo 3D de fusdo violenta entre dois
sub- Mg, C+0O WDs de 0,9 Mg e 1,1 M, (Pakmor et al., 2012), nomeados
Pr10.0.9.0.9 e Pr12_1.1.0.9, respectivamente.

Os modelos 3D de Papish & Perets (2016) com yields, simulando uma colisao
direta de dois sub-M¢, C+0O WDs de 0,6 M, com e sem a presenca de uma
massa baixa de camada de hélio de 0,01 M nos progenitores de ana branca.

Esses modelos sao denominados Pal6_1A e Pal6_1C_He, respectivamente.

Os modelos 3D de detonacoes duplas degeneradas duplas acionadas dina-
micamente de Shen et al. (2018) para diferentes massas de progenitores
(Mwp = 0,8 — 1,10), razoes de carbono por oxigénio (C/O = 30/70 ou
50/50), metalicidades iniciais (Zi,;; = 0—0,02) e taxas de reagao de **C +1¢ O
(fizcy160 = 0,1 0u 1,0). Os parametros do modelo sao inseridos em seus nomes

seguindo a notagao Sh18_Mwp_-C/O_Zni fi2c160.

1D detonagao pura (Det) dos modelos sub-M¢;, C+0O WD para uma faixa de
Mwp = (0,81 — 1,15M,), densidades centrais iniciais (p.7 = 1,0 — 7,9) do
progenitor de Sim et al. (2010). Seguimos a notacao Sil0_Det_Mwp_p. 7. Um
dos casos, Si10_Det_1.06_4.15 também ¢é simulado para uma fragao de massa
Ne diferente de zero e denotado por Sil0_Det_1.06_4.15_Ne.

Ambos os conjuntos de modelos de detonagao dupla 2D de choque convergente
(CS) e iluminado (EL) e modelos de detonacao somente He (He) de Sim et al.
(2012), para duas massas Mwp de 0,66 e 0,79 My (com um My, = 0,21 M,
fixo) e densidades centrais p.7 de 0,38 e 0,85, para cada caso. Nomeamos por
Si12_DDet_Mwp-p.7-(CS|EL|He).

Os modelos 3D de detonacao retardada de O+Ne WD para uma faixa de
massas Mwp = 1,18 — 1,2M;, e densidades centrais (p.9 = 0,1 — 0,2) de
Marquardt et al. (2015). Também incluimos seu modelo de comparacao de
1,23 My C+0 WD. Denotamos como Mk15_-DD_Myp_p.9-(ONe|CO).
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17. Os modelos 2D e 3D de ignicao centralizada, assim como os modelos 3D de
igni¢do multiponto com 5 e 30 bolhas de ignicao (do inglés, ignition bubbles ou
IBs) de Travaglio et al. (2004). Sua densidade central WD, p.g, ¢ 2,9 usando
uma variedade de tamanhos de grade linear (do inglés, grid size ou GS) de
256, 512 e 768. Nomeamos os modelos Tr04_3D_IB_GS se a ignicao borbulhar
estao fora do centro e Tr04_(2D|3D)_GS se estiverem centralizados. Em um dos
casos, também consideramos o Tr04_3D_256 para os calculos de nucleossintese
a partir de apenas 90% do pico de temperatura (~ 8,5 x 10° K) para aquelas
particulas tracadoras que atingem condigoes de equilibrio estatistico nuclear.

Adicionamos um “T” a sua notacao.

Modelos de SNcc

No contexto dos modelos de SNce, testamos os seguintes modelos de SNcc assu-

mindo uma IMF de Salpeter (ver Equagao (3.6)):

1. O modelo SNII de Nomoto et al. (1997), que fornece os yields ponderados pelo
FMI calculados para um intervalo de 10 — 50M;, com Zi,;; = 1Z5. Denotamos
por No97_SNII_Z1.

2. Trés versoes mais antigas dos modelos de SNII e Hipernovas (HN) do No-
moto et al. (2006) em fungado da metalicidade inicial e da massa da estrela
progenitora. Os modelos sao nomeados NoO6_(SNII|HN)_Z;,;.. Seus modelos

atualizados estdo na Tabela 2.2 referenciada por Kobayashi et al. (2011).

3. Um conjunto de modelos de SNcc incluindo SNII normal, HN e SN de instabi-
lidade de pares (PISN) retirados de Nomoto et al. (2013) em fungao da massa
da estrela progenitora (até 40Mg) para um intervalo de metalicidades iniciais
(Zinit = 0 —0,05). O modelo PISN tem apenas zero metalicidade inicial. Os
modelos sao nomeados Nol3_(SNII|HN|PISN)_ZZ;,;;. Também consideramos
a versao estendida para yields de modelos de SNII e HN normais (até 140M)
em Ziie = 0, que denotamos por Nol3_(SNII|HN)_Z0_ext. Também incluimos
um modelo PISN e SNII com massa progenitora variando de 11 a 300 Mg e

metalicidade inicial zero chamado Nol3_SNII&PISN_Z0.

4. Heger & Woosley (2002) SNII rende para um intervalo de massa de 10—100Mg,
e Heger & Woosley (2010) PISN rende 140 — 260 M, denotado por He02_-
SNII_Z,it e Hel0_PISN_Z,,;y model, respectivamente. Também consideramos a
combinagao dos dois. Eles sao nomeados Hel0_SNII&PISN_0 para 10 —260M,

intervalo de massa. Todos os modelos acima usam Z,;; = 0.
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5. SNII rende para uma faixa de massa 13 —35My do progenitor com metalicida-

des diferentes (Zi,;x = 0 — 0,02), que correspondem aos modelos denominados

Ch04_SNII_ZZ;;; (Chieffi & Limongi, 2004).

6. Um conjunto alternativo recente dos modelos de SNcc de Sukhbold et al. (2016)
que fornece yields para uma faixa de massa progenitora de 12,25 —120Mg com
metalicidade solar. Esses modelos incluem transporte de neutrinos e usam o
bem estudado SN1987A como ponto calibrado, denotado Sul6_W18 e Sul6_-
N20.

Esses sao todos os modelos tedricos coletados da literatura que contém yields para
a comparacao com as razoes de abundancias do ICM. Para ilustragao e comparacao
entre a produgao de metais, mostramos na Se¢ao 2.2.1 o modelo AGB de Karakas
(2010), que fornece os yields um intervalo de massa inicial das estrelas progenitoras
de 0,9 — 6,5 M com Zy = 0,02 Z, denotado nesta tese por Kal0_AGB_Z2E-2.

Dado o numero substancial de combinagoes tedricas de modelos de SN testados
neste trabalho, resumidos nesta Secao as principais caracteristicas de cada modelo de
SN. As nomenclaturas dos 31 modelos de SNcc e em parte dos modelos de SNIa sao
apresentadas nas Tabelas 2.2 e 2.3, respectivamente. No apéndice B, o leitor pode
encontrar a lista completa dos 232 modelos de SNIa coletados e avaliados (Tabela
B.1).
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Table 2.2. Lista dos 31 modelos de explosao de SNcc da literatura com yields
disponiveis testados com nosso método.

Nome do Modelo Ref. Propriedades Basicas

Ch04_SNII_Z0 a Supernova do Tipo I, Zi,;y = 0, m = 13,15, 20, 25, 30, 35
Ch04_SNII_Z1E-6 a Supernova do Tipo II, Z;,;; = 1E-06, m = 13,15, 20, 25, 30, 35
Ch04_SNII_Z1E-4 a Supernova do Tipo II, Z;,;; = 1E-04, m = 13,15, 20, 25, 30, 35
Ch04_SNII_Z1E-3 a Supernova do Tipo II, Z;,;; = 1E-03, m = 13,15, 20, 25, 30, 35
Ch04_SNII_Z6E-3 a Supernova do Tipo 11, Zi,;y = 6E-03, m = 13, 15, 20, 25, 30, 35
Ch04_SNII_Z2E-2 a Supernova do Tipo II, Zi,;; = 2E-02, m = 13,15, 20, 25, 30, 35

No97_SNII_Z1 b Supernova do Tipo II, Zinit = 1, (Miow, Mup) = (11, 50)
No06_SNII_Z4E-3 ¢ Supernova do Tipo I, Zi,;, = 0,004, m = 13,15, 18, 20, 25, 30, 40
No06_SNII_Z2E-2 c Supernova do Tipo II, Z;,;y = 0,02, m = 13,15, 18, 20, 25, 30, 40
No06_HN_Z2E-2 c Hipernova, Zi,i; = 0,02, m = 20, 25, 30,40

Nol13_SNII_Z0 c,d Supernova do Tipo II, Z,;x = 0, m = 11, 13,15, 18, 20, 25, 30, 40

No13_SNII_Z0_ext c,d Supernova do Tipo I, Zi,;y = 0, m = 11,13, 15,18, 20, 25, 30, 40, 100, 140
Nol13_SNII_Z1E-3 c,d Supernova do Tipo II, Zj,;; = 0,001, m = 13, 15,18, 20, 25, 30, 40
No13_SNII_Z4E-3 ¢,d,e  Supernova do Tipo II, Z;,;; = 0,004, m = 13,15, 18, 20, 25, 30, 40
Nol13_SNII_Z8E-3 c,d Supernova do Tipo II, Zj,;; = 0,008, m = 13,15, 18, 20, 25, 30, 40
Nol13_SNII_Z2E-2 c¢,d,e  Supernova do Tipo II, Zi,;; = 0,02, m = 13, 15, 18, 20, 25, 30, 40
Nol3_SNII_Z5E-2 c,d Supernova do Tipo II, Z;,;; = 0,05, m = 13,15, 18, 20, 25, 30, 40

Nol3_HN_Z0 c,d Hipernova, Zi,;; = 0, m = 20, 25, 30,40
Nol3_HN_Z0_ext c,d Hipernova, Zi,ix = 0, m = 20, 25, 30,40, 100, 140
Nol3_HN_Z1E-3 c,d Hipernova, Z;,;x = 0,001, m = 20, 25, 30, 40
Nol3_HN_Z4E-3 c,d Hipernova, Z;,;x = 0,004, m = 20, 25, 30, 40
Nol3_HN_Z8E-3 c,d Hipernova, Zi,;; = 0,008, m = 20, 25, 30,40
Nol3_HN_Z2E-2 c,d,e Hipernova, Zj,;x = 0,02, m = 20, 25, 30, 40
Nol3_HN_Z5E-2 c,d Hipernova, Zi,;x = 0,05, m = 20, 25, 30,40
No13_PISN_Z0 c,d Pair-instability, Zj,;x = 0, m = 140, 150, 170, 200, 270, 300

Nol13_SNII&PISN_Z0  c,d Supernova do Tipo II and Pair-instability, Zi,;; = 0,
m = 11, 13,15, 18, 20, 25, 30, 40, 100, 140, 150, 170, 200, 270, 300

Hel0_SNII_Z0 fg  Supernova do Tipo II, Zini = 0, m = 10,12, 15, 20, 25, 35, 50, 75, 100
He02_PISN_Z0 f,g Supernova do Tipo II, Zini, = 0, (Miow, mup) = (140, 260)
He0210_SNII&PISN_Z0 f,g Type II SN and Pair-instability, Zinis = 0, (Miow, Mup) = (10, 260)
Sul6_N20 h Nonrotating SN1987A model calibrated by Nomoto & Hashimoto (1988),
Zinit = 1, (mlow,mup) = (12, 25, 120, O)
Sul6-W18 h Rotating SN1987A model calibrated by Utrobin et al. (2015),

Zinit = ]-7 (m]owymup) = (12, 25, 120, 0)

Note. — Respectivamente, m, miow € myp sa0 as massas estelar inicial, menor e maior da estrela progenitora
simulada dada em unidades de Mg para um dado modelo de SNcc. A metalicidade inicial do progenitor é
denotada por Ziyi;, enquanto em negrito (Zinit) ¢ dada em termos de unidades de metalicidade solar, Zg; cada
modelo SNce pode assumir diferentes valores solares para definir sua composigao de metalicidade inicial (ver
referéncias dos modelos de SNcc para detalhes).

Referéncias: (a) Chieffi & Limongi (2004); (b) Nomoto et al. (1997); (c) Nomoto et al. (2006); (d) Nomoto
et al. (2013); (e) Kobayashi et al. (2011); (f) Heger & Woosley (2002); (g) Heger & Woosley (2010); (h)
Sukhbold et al. (2016).
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Table 2.3. Lista das familias de modelos teoricos de explosao de SNIa da
literatura com yields testados com nosso método. Veja a lista completa desses
modelos na Tabela B.1 do Apéndice B.

Nome do Modelo Ref. Propriedades Basicas
Fi14.1.2.9 1 Deflagracao 3D, p.9 = 2,9, 1 bolha de ignigao fora do centro
Iw99_WDD1 2 Delayed Detonation, pcg = 2,12, pr7 = 1,7, Zjnit = 1
Kr16.0.9-0.76_Z1E-2 3,5  Fuséo violenta de C+O WDs 3D, (M1, M2, ) = (0,9, 0,76),
Zinit = 0,01
Lel8.0.5_1.0_1P 6 Deflagracao Turbulenta Pura 2D, p.g = 0,5, Zinit = 1, C/0=1,0

Le20a_-1.10_0.10_0_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1,10, Mye = 0,10, Zinie = 0,
uma bolha de detonacao de He

Le20b_1.0_1.33 8 Deflagracao Turbulenta 2D, p.9 = 1,0, Mcyo0 = 1,33, C/0O=1
Mal0O_ctr_DF 9 Deflagracao 2D, p. 9 = 2,9, ignicdo centrada
Mk15.DD_1.23.0.15.CO 10 Detonacao Retardada 3D de C+0O WD, Mwp = 1,23, p.9 = 0,15, C/O=1
Oh14.DD_40 11 Se13.100-2.9, WD homogénea com 40% de fracido de massa de carbono
Pr10.0.9.0.9 12 Fuséo violenta 3D de WDs; (M1 yp, M2, ) = (0,9, 0,9)
Pr12.1.1.0.9 13 Fusao violenta 3D de WDs; (M1 yp, M2, ) = (1,1, 0,9)
Pal6_1A 14 Colisao 3D de WDs, (M1, yp, Ma,wp) = (0,6, 0,6), peg = 3,4 x 1073
Sel3.1.2.9 15 Detonacao Retardada 3D, p.9 = 2,9, 1 ponto de ignicao descentralizado
Sel6_GCD 16 3D Gravitationally confined detonation, p. g = 2,9, one off-centre

ignition spot with distance from the center of the ignition kernel
Sh18.0.8.30/70.5E-3.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 0,8, C/0=30/70, Zinit = 0,005, fi2cy160 =0, 1
Si10_Det_0.81_1.0 18 Detonagao 1D de sub-M¢, C+0 WD, Mwp = 0,81, p.7 = 1,0,
C/0O/Ne=50/50/0
Si12_DDet_0.66-0.38_.CS 19 Detonagao dupla 2D de choque convergente (baixa massa),
Mwp = 0, 66, Pe,7 = 3,81 x 10!
Tr04_2D_512 20 2D ignigao central, tamanho da grade=5122, p.g = 2,9

Note. — A densidade central da ana branca (p.,7 € pc9) ¢ dada em unidades de 107 e 10°g cm ™3, respectiva-

mente. A densidade da transigio deflagracio-detonagao (pr.7) é dada em unidades de 107gem 3. A fragio de
massa da razao carbono/oxigénio (C/O) da ana branca e a taxa de reagio 12C +16 O (fizcy160) sdo adimensio-
nais. A massa inicial da ana branca (Mwp), as massas do nicleo de CO (Mc10o) e do envelope de He (M),
e as massas iniciais das anas brancas primérias e secunddrias em colisdes e fusdes (M1, € Mz, , respectiva-
mente) sdo dadas em unidades de M. A composicao da fragdo de massa inicial da ana branca (C/O/Ne) é dada
pela fracao de massa de 2C/150/??2Ne. A metalicidade inicial do progenitor é denotada por Zi,i;, enquanto
em negrito (Zinit) ¢ dada em unidades de metalicidade solar, Z ,4.¢; cada modelo SNcc pode assumir diferentes
Tabelas de valores solares para definir sua composigao de metalicidade inicial (ver referéncias para detalhes). De-
notamos DDDDDD para os modelos de Detonagao Dupla Degenerada Dindmica (do inglés, Dynamically-Driven
Double-Degenerate Double-Detonation) de Shen et al. (2018). *Somente aquelas particulas tracadoras que atin-
gem as condicoes NSE a partir de 90% da temperatura de pico (~ 8,5 x 10° K) sdo consideradas nos calculos de
nucleossintese.

Referéncias: (1) Fink et al. (2014); (2) Iwamoto et al. (1999); (3) Kromer et al. (2013b); (4) Kromer et al.
(2015); (5) Kromer et al. (2016); (6) Leung & Nomoto (2018); (7) Leung & Nomoto (2020a); (8) Leung & Nomoto
(2020b); (9) Maeda et al. (2010); (10) Marquardt et al. (2015); (11) Ohlmann et al. (2014); (12) Pakmor et al.
(2010); (13) Pakmor et al. (2012); (14) Papish & Perets (2016) (15) Seitenzahl et al. (2013); (16) Seitenzahl et al.
(

1
1
2016); (17) Shen et al. (2018); (18) Sim et al. (2010); (19) Sim et al. (2012); (20) Travaglio et al. (2004).
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Capitulo 3

Composicao Quimica do ICM e os

Yields da Nucleossintese Estelar

Neste Capitulo, construiremos a relacao quantitativa entre a composi¢ao quimica
do meio intra-aglomerado ou intra-grupo e dos yields fornecidos pelos modelos
tedricos de explosao de SNe. Para isso, utilizamos observacoes de aglomerados e
grupos de galdxias para obter os modelos de SN que melhor reproduzem a com-
posicao quimica observada da nossa amostra. Consideramos a composi¢ao quimica
deste meio como uma combinagao linear da contribuicao de duas classes de SNe
diferentes: SNIa e SNce. Além disso, os melhores modelos de SN sao utilizados nos

proximos Capitulos para estudar os mecanismos de enriquecimento quimico.

3.1 Observacoes e Reducao de Dados em Raios-X

Primeiramente nomeado como Astro-E2, o observatério espacial Suzaku (Mit-
suda et al., 2007), lancado em 10 de julho de 2005, é uma missdo conjunta entre
o Japao e os Estados Unidos envolvendo varias institui¢oes, como ISAS/JAXA,
NASA/GSFC e MIT. Apés falhas na comunicacao e empenhos para recuperar seu
controle, a JAXA decidiu encerrar sua operacao e declarar a missao cientifica do Su-
zaku encerrada em 2015. Suzaku estava em uma érbita circular em torno da Terra
com altitude de 570 km e um periodo orbital de 96 minutos. Este satélite carregava
trés instrumentos: o detector de raios-X duros (do inglés, Hard X-ray Detector ou
HXD) que abrange uma faixa de energia entre 10—600 keV; o microcalorimetro em
raios-X (do inglés, X-ray Spectrometer ou XRS), impossibilitado de realizar qualquer
observacao cientifica pela perda de todo o reservatério de hélio liquido necessario
para refrigeracdo do detector; e o espectrometro de imageamento em raios-X (do
inglés, X-ray Imaging Spectrometer ou XIS), composto por quatro cameras CCD
(XIS0, XIS1, XIS2 e XIS3) cobrindo um campo de visao (do inglés, Field of View
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ou FoV) de 17,8 x 17,8 em uma faixa de energia de 0,2—12,0 keV. As observagoes
da nossa amostra utilizam apenas observacoes do instrumento XIS e tais observagoes

estao listadas na Tabela 3.1.
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Tabela 3.1 Amostra de aglomerados e grupos de galaxias

Nome AR? DEC* Redshift Raio cool-core’”  ObsID® Tempo de Nome do investigador
Exposicao (ks)? principal

NGC 5846 1506 29.62 +01 36 09.0 00,0060 <20 803042010 155,9 M. Loewenstein
NGC 4472 12 29 46.58 +08 00 18.0  0,0044 <10 801064010 121,0 M. Loewenstein
HCG62 1253 05.76 -09 12 07.9  0,0147 <30 800013020 114.,8 N. Ota
Ophiuchus 17 12 26.23 -23 22 44.4  0,0280 < 40 802046010 100,5 A. Furuzawa
NGC 1550 04 19 47.71 40224 37.8 0,012 <25 803017010 83,3 K. Sato
Abell 3581 14 07 37.99 -2701 11.6  0,0226 < 100 807026010 80,4 K. Sato
NGC 507 01 23 38.52 +33 15 35.3 0,01902 < 40 801017010 79,5 K. Sato
Abell 426 03 19 49.30 +41 30 14.0 0,0179 < 100 800010010 50,4 A. Fabian
Abell 496 04 33 39.50 -13 16 44.8  0,0329 <90 803073010 44.3 R. Dupke
Abell 3571 1347 26.98 -325108.6  0,0391 < 100 808094010 38,3 R. Dupke
Abell 262 01 52 46.13 +36 09 32.8 0,01641 < 40 802001010 37,2 K. Matsushita
NGC 2300 07 31 15.79 +854147.4 0,0070 <20 804030010 37,1 K. Matsushita
Abell 3526 12 48 48.29 -41 18 47.5 0,0104 < 50 800014010 36,5 Y. Fukazawa
MKW4 12 04 32.88 401 54 50.8 0,01975 <25 808066010 34,6 Y. Su
NGC 5044 13 1524.10 -162323.6  0,0082 <40 801046010 19,7 K. Matsushita
AWMT 02 54 31.44 +41 3535.9 0,0172 < 30 801035010 19,0 T. Ohashi
NGC 6338 17 15 15.10 +57 2514.9 0,02816 <170 809099010 15,5 L. Lovisari
UGC 3957 0740 58.39 +55 25 44.4 00,0340 < 110 801072010 10,8 C. Scharf

@ AR significa ascensao reta e DEC significa declinacao, ambas estao referidas ao equinécio J2000. Enquanto RA é escrito em unidades
de horas, minutos e segundos (hh:mm:ss), o DEC estd em graus, minutos e segundos (dd:mm:ss);
b Raio que abarca a regido interna em unidades de quiloparsec;
¢ ObsID é o nuimero de identificagao tnico de observagao com 9 digitos;
4 Tempo de Exposicio é dado em quilosegundos.



3.1.1 Reducao de dados

Nossa analise ¢ baseada em dezoito grupos e aglomerados de galaxias proximos
(z <0,0391) observados com o espectrometro XIS, a bordo do satélite Suzaku. Suas
propriedades sao apresentadas na Tabela 3.1. As observacoes baixadas do site do
HEASARC foram processadas da seguinte forma. Para cada objeto da amostra, sele-
cionamos as observagoes com o maior tempo de exposicao disponivel no momento da
coleta de dados. Recalibramos e limpamos os 4 chips XIS (XISO0, 1, 2 & 3), quando
disponiveis, através da ferramenta aepipeline. Aplicamos critérios padrao usando
HEASOFT v6.21. Os dados do modo de edigao 5x5 foram convertidos e combinados
em arquivos de eventos 3x3 com XSELECT v2.4d. Para anélise espectral, extraimos
trés regioes — interna, externa e total — para cada objeto. A regiao interna ¢é onde
se esperaria maior contaminacao por metais com origem de SNIa nos grupos e aglo-
merados de galdxias do tipo cool-core (veja a Secao 3.1.1.1). Os canais espectrais
foram agrupados com no minimo 10 contagens por canal. Matrizes de redistri-
buigao e arquivos de resposta auxiliares foram gerados usando as rotinas xisrmfgen
e xissimarfgen, respectivamente. Aplicamos os mesmos critérios de calibragao e
filtragem descritos acima para a observacao de background (ID 100018010), no qual
¢ uma observacao do Poélo Norte da Ecliptica para serem usadas como observagoes
de fundo.

3.1.1.1 Selecao de regioes de interesse

Neste trabalho, selecionamos trés regioes para cada aglomerado/grupo da amos-
tra: regiao interna, externa e total (campo de visao completo do XIS/Suzaku). Para
a andlise espectral, usamos trés regioes de interesse para cada aglomerado/grupo:
uma regiao interna abrangendo (quase) todo o seu ntcleo frio, uma regiao externa
construida para evitar a contaminacao do ntcleo frio e uma regiao de campo de visao
completo. Selecionamos aglomerados do tipo cool-core com gradientes centrais de
abundancia de Fe. As regioes mais internas dos aglomerados do tipo cool-core tém
caracteristicas particulares. A abundancia de Fe e o brilho da superficie atingem o
pico no centro, enquanto a temperatura cai tipicamente para ~ 2 — 3 vezes abaixo
dos valores da periferia. Aglomerados sem nticleo frios nao tém o pico de brilho
da superficie e a queda da temperatura central (e.g. De Grandi & Molendi, 2001).
Exploramos o excesso de Fe central adotando tamanhos de regides internas que ma-
ximizam o excesso de abundancia de Fe, englobando a regiao espacial onde o nicleo
frio domina. O pico de abundancia de Fe no centro dos sistemas de galaxias do tipo
cool-core pode ser resultado de um extenso periodo de enriquecimento por explosoes
SNIa depositadas ou criadas pela galdxia aglomerada mais brilhante (Bohringer

et al., 2004; De Grandi et al., 2004). Embora os primeiros estudos sugerissem uma
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contribuicao relativamente maior da fracao de massa de Fe do material ejetado de
SNIa nas regioes centrais de aglomerados do tipo cool-core em comparagao com as
regices externas (e.g. Dupke & White, 2000; Finoguenov et al., 2000), isso nao foi de-
monstrado ser uma caracteristica geral e também nao encontrado sistematicamente
em todas as medidas de razoes de abundancias (e.g. Bohringer & Werner, 2010; de
Plaa et al., 2006; Mernier et al., 2017; Simionescu et al., 2009, e referéncias nelas).
No entanto, a presenca de tal gradiente radial da fracao de massa de Fe provenien-
tes de SNIa poderia aumentar o poder de discriminacao dos pares de modelos de
explosao SN pelo nosso método, ja que poderiamos explorar valores mais extremos
do espago SNIa x SNII analisando as regioes central e externa separadamente. Se
o gradiente nao estiver presente, a separagao das regides internas/externas suavi-
zaria a capacidade de classificacao de razoes de abundancia especificas devido ao
aumento dos erros associados ao menor numero de contagens. No entanto, mesmo
assim, deve fornecer resultados de classificacao semelhantes. Por esse motivo, opta-
mos por medir as abundancias separadamente das regioes mais internas e externas
para potencialmente maximizar a faixa de variacao da fracao de massa de yields de
SNIa/SNce, melhorando o poder de classificacao do método.

A faixa de redshift da amostra de aglomerados e grupos de galdxias é baseada
tanto na funcao de espalhamento pontual (do inglés, point spread function ou PSF)
quanto no campo de visao do XIS no Suzaku. As regides internas sao circulos, com
raios variando de 1’ a 4. A variacdo do tamanho da regido interna é escolhida
para considerar o tamanho do raio cool-core e a minimizacao da contaminacao da
PSF do Suzaku. Avaliamos o raio cool-core usando o resultado do projeto ACCEPT
(Cavagnolo et al., 2009), exceto para Abell 3571 (Dupke & White, 2000; Eckert et al.,
2011), NGC 6338, NGC 2300, (Rasmussen & Ponman, 2007), NGC 4472 (Kraft
et al., 2010), Grupos NGC 1550 (Kolokythas et al., 2020) ¢ UGC 3957 (Tholken
et al., 2016). O raio da regiao interna circular estd indicado na Tabela 3.1. As regides
externas sao anéis com um raio interno > 5 e raio externo de &'. Considerando o
raio de > 5, reduzimos a contaminaciao da emissao da vizinhanca do nticleo frio.

Regides de FoV completas (ou seja, regides totais) tém 8 de raio.

3.1.2 Ajuste espectral

Ajustamos o modelo de wapec de emissdao de aglomerado/grupo de plasma
térmico opticamente fino para cada espectro das diferentes regides de cada aglo-
merado/grupo. Permitimos que as abundancias quimicas elementares de O, Ne,
Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe e Ni variassem livremente, assim como a temperatura e a nor-

malizacao. Espera-se que a emissao de aglomerado seja absorvida pelo gas Galactico

http://www.astro.isas.jaxa.jp/suzaku/process/caveats/caveats_xrtxis03.html
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de primeiro plano, caracterizado pelo modelo wabs (Morrison & McCammon, 1983).
Em seguida, adotamos uma coluna fixa de hidrogénio Galactico de Ny coletada do
HEASARC Ny tool?. Incluimos um componente de lei de poténcia para modelar
a emissao de niucleos de galaxias ativos (AGN) quando necessdrio, com base na
inspegao visual de observagoes de arquivo Chandra (apenas para regioes internas e
totais). Fixamos o indice power-law em 1,9 conforme encontrado pela anélise de alta
resolucao Hitomi de NGC 1275 (Hitomi Collaboration et al., 2017), mas sua norma-
lizagdo é um parametro livre. A faixa de energia dos ajustes espectrais foi limitada
a 0,5-8,0keV. Ajustamos espectros individuais para cada aglomerado/grupo, regiao
e instrumento XIS. Por exemplo, a regiao interna do aglomerado de galaxias Cen-
tauros tem quatro abundancias de Si (de XIS0, 1, 2 & 3), e calculamos sua média
ponderada por erro para obter um valor final de abundancia de Si. Repetimos este
procedimento para cada objeto, instrumento, regiao e medicao de abundancia ele-
mentar. Relatamos a média final ponderada de erro de temperatura e abundancia
quimica para cada regiao nas Tabelas 3.2, 3.3 e 3.4. Em seguida, determinamos
e comparamos essas razoes de abundéancia finais de O/Fe, Ne/Fe, Mg/Fe, Si/Fe,
S/Fe, Ar/Fe, Ca/Fe e Ni/Fe com as previstas pelos modelos de explosdo de SN.
Realizamos os ajustes espectrais com XSPEC v12.9.1 (Arnaud, 1996) e AtomDB

v3.0.7 assumindo uma estatistica x?.

3.2 Comparacao entre Abundancias observadas
no ICM e os Modelos Tedricos de Explosao

de Supernovas com yields

Os metais no ICM tém origens em diferentes fontes estelares. Assumimos que
os elementos pesados observados no ICM/IGrM originam-se, em ultima andlise, de
material ejetado de dois tipos de SN, SNIa e SNcc, este tltimo representando todas
as supernovas do colapso do nicleo. O enriquecimento quimico do ICM pode entao
ser quantificado pela combinagao linear de cada tipo de SN. O numero observado

de dtomos no ICM, N(E), de um certo elemento E, é expresso como

N(E)  =mniN(E)+ n;N;°(E), (3.1)
~—— ~ ~
observado no ICM previsto por modelos de SN

onde N/*(E) e N°(E) sio o nimero de dtomos previstos pelo modelo SNIa
i e modelo SNcc j, respectivamente, onde i = {1, 2, ..., 232} se refere aos 232
modelos de SNIa considerados, e j = {1, 2, ..., 31}, indexa os 31 modelos de SNcc.

2http://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
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As abundéncias numéricas A;*(E) e AS°(E) sao o niimero de atomos de um dado
elemento E dividido pelo nimero de atomos de hidrogénio (H), normalizado para
a mesma razao para o valor solar, produzido pelos modelos de SNIa e SNcc i e
J, respectivamente. Os coeficientes n; e n; sao o nimero de SNIa e SNcc que
enriqueceram o ICM, calculados adotando-se os modelos 7 e j, respectivamente. O
argumento E representa o elemento quimico considerado, onde E={O, Ne, Mg, Si,
S, Ar, Ca, Fe, Ni}.

Para calcular a abundancia prevista Aj* e A} (relativas a H) de um dado ele-

mento E, definido como

o iy V)N ()
A=A = N )N 2
o ey = BN s

~ IN(E)/NH)]e
derivamos o nimero de dtomos, Nf* e Nf°, de um dado elemento E através da

relacao abaixo:

Ta _ Ia _ Y;Ia(E)
e Ny = ey = O 35)
T u(E)

onde Y;*(E) e Y°(E) sio os yields em massa do elemento E (simulado) pelo modelo
SNIa i e SNcc j, respectivamente. p(E) é a massa atomica do elemento E. N(E)
e N(H) sdo o nimero de dtomos dos elementos E e hidrogénio, respectivamente,
onde [N(E)/N(H)|s representa essa razao para o sol, ou seja, abundancia solar
(neste trabalho, usamos as abundancias solares de Anders & Grevesse (1989)). A
avaliacao dos modelos tedricos de SN obtidos neste trabalho nao sao afetados pela
escolha da Tabela de abundancia solar.

Nossa colecao de modelos de SNe abrange os modelos atuais com yields publi-
cados, Y/ e Y;¢, de um determinado elemento E e estao listados na Tabela 2.2 e
na Tabela B.1 no Apéndice B. Enquanto Y® sdo obtidos diretamente das Tabelas
de yields, os yields de SNece sao fornecidos apenas para massas do progenitor (m),
com uma determinada metalicidade do progenitor inicial Zi;;, Yj"c(m, E, Ziit) - Em
seguida, usamos a IMF de Salpeter (Salpeter, 1955) com inclina¢do o« = —2, 35 para
pesar esses yields discretos dentro dos limites de massa simulados (11w & M up)
para um Zi,;; comum. A massa média total de yields, YEC(E, Zinit), de um determi-
nado elemento E ponderado sobre o Salpeter IMF dentro de m; 0, € M4, em uma

dada metalicidade inicial da estrela progenitora, Z,;;, é expresso como
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/ 7 }/;'C(:(m? E7 Zinit) m* dm
= ?§C<E7 Zinit) = o ; ) (36)

Mj,up
(07
m® dm
mj low

onde Y}CC(m, E, Zinit) € o yield previsto pelo modelo SNcc j de um dado elemento

CC

Y

J

E produzido por uma massa estelar progenitora inicial m com uma metalicidade
inicial Zj,t.
A razao de abundancia elementar individual de um dado elemento E para aquela

de Fe, R(E), usando as Equagoes (3.1)—(3.5), pode ser escrita como

R(E) = f; Ri*(E) + f; B§°(E), (3.7)

w0 - (i) (Ve )- 09

Aqui, R*(E) e R°(E) sdo as razoes de abundéancia do elemento E previstas pelo

onde

SNIa modelo i e modelo SNcc 7, respectivamente. Os f; e f; representam as fragoes
de massa de ferro resultantes do enriquecimento do ICM usando o modelo SNIa i
e 0 modelo SNcc j. Uma expressao andloga da Equagao (3.8) pode ser facilmente
obtida para SNcc usando o mesmo formalismo denotado pelo indice j nas Equacgoes
(3.2), (3.5) e (3.8).

Manipulando algebricamente as equagoes e definicoes acima, as fracoes de massa
de ferro do modelo de SNIa i e do modelo de SNcc 5 que enriquecem o ICM, f; e

fj, respectivamente, podem ser expressas explicitamente como

M TL]‘NJ‘?C(FG) RCC(E) (39)

T NG T N

Comparando as equacoes 3.8 e 3.9, temos que

n; N}*(Fe) ~ n;N;*(Fe)

- - 3.10
fi="Nwey T TN (310)

As fragoes de massa de ferro do modelo de SNIa ¢ e do modelo de SNcc 7, sao
respectivamente f; e f;, também podem ser expressas em termos dos yields e das

medidas de abundancias observadas no ICM como

f_YW%)7F)YW Wﬁ@%@ﬁﬁ(gb (3.11)
t A(Fe) ,u Fe (N ) [YIa E)?;C(Fe) — Y;Ia(Fe) ( )] ‘

N (Fe)

onde, por definicao,
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As abundancias numéricas medidas no ICM de um dado elemento E e Fe sao
representadas por A(E) e A(Fe), respectivamente. O nimero de SNIa por SNcc
enriquecendo o ICM, n = n;/n;, em termos de parametros fundamentais, pode ser

derivado como

$>-CC M (Fe) s>-CC
n; _ Yj (E) ME)  ~J

J
n; Y(Fe) - Y*(E)

0 (3.13)

onde M (Fe) e M(E) sao a massa total de gds no ICM originalmente do Fe e do
elemento E, respectivamente.

Desta forma, podemos converter os yields tedricos dos modelos de SNIa e SNce
(Ri*(E) e R (E), respectivamente) em razoes de abundéncias numéricas do ele-
mento E sobre o elemento Fe (R(E)). Na préxima Sec¢ao 3.3, comparamos essas
razoes de abundancia tedricas dos modelos de SNIa e SNce (R}*(E) e RS (E), res-
pectivamente) com a distribui¢ao da razao de abundancia observada de um dado

elemento E sobre Fe.

3.3 Nova Metodologia de Comparacao Nao-
paramétrica: Avaliando Modelos Tedricos de

Explosao de Supernova

O teste de Kolmogorov-Smirnov é um teste estatistico nao paramétrico que com-
para a funcao de distribuicao cumulativa (CDF) de duas amostras sob a hipdtese
nula de que essas duas amostras sao extraidas da mesma distribuigao (ver Ivezi¢
et al., 2014, para detalhes). Essas duas CDFs sdo construidas da seguinte ma-
neira. Primeiramente, construimos a funcao de distribuicao cumulativa empirica
(eCDF) a partir das razoes de abundéancia medidas do ICM de um dado elemento
E (eCDF(R(E)), veja a Secao 3.3.1). Em segundo lugar, a fungao de distribuicao
cumulativa tedrica (tCDF) estd associada as razoes de abundancia tedricas de um
par de modelos de SN, R*(E) e Rf(E), composto por um determinado modelo
SNIa ¢ e um modelo SNcc j (tCDF(R;*(E), RS°(E)), consulte a Segao 3.3.2). Este
tCDF é construido usando essas razoes como os limites da funcao de distribuicao
de probabilidade (PDF) e a suposigao de que, entre esses limites, cada valor tem a
mesma probabilidade, ou seja, uma PDF plana.

O teste KS entao quantifica a semelhanca entre essas duas CDF's, a distribuicao
de yields tedrica (tCDF, associada ao par de modelos de explosdes de SNe) e a distri-
buicao dos dados observados (eCDF, associada as medidas de razoes de abundancia

do ICM). Para isso, o teste usa um estimador de semelhanca entre as CDF's, D; ;(E),
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que calcula a distancia méxima entre elas. D; ;(E) é a métrica que mede a distancia
maxima entre duas fungoes de distribui¢ao cumulativa (CDF) construidas para um
dado elemento E, e extraidas das observagoes, e um par especifico (7, j) dos modelos
de SN, definidos como

D; j(E) = max [cCDF(R(E)) — tCDF(R}*(E), RS°(E))] (3.14)

Escolhemos um nivel de significancia pré-estabelecido a = 0, 05 como limite para
rejeitar a hipétese nula. Assim, quando o valor p (do inglés, p-value) é inferior ao
limite, podemos concluir que as duas distribuicoes sao muito diferentes para serem
extraidas da mesma distribuicao a um nivel de significancia de 95% e, portanto, rejei-
tamos a hipdtese nula. Implementamos o teste Kolmogorov-Smirnov de duas amos-
tras adaptando a rotina scipy.stats.kstest da biblioteca SciPy-Python (Virta-

nen et al., 2020) para calcular as estatisticas KS D; ;(E) e os respectivos valores

p-

3.3.1 Funcao de Distribuicao Cumulativa Empirica (eCDF)

A Figura 3.1 mostra as distribuigdes normais das razoes Si/Fe, R(E), para cada
aglomerado e grupo de galdxias (linhas azuis) em nossa amostra. Construimos a
CDF empirica considerando os valores nominais das razoes de abundancia obser-
vadas e seus erros associados. A titulo de ilustracao, descrevemos o procedimento
usando a razao de abundancia Si/Fe para avaliar um par de modelos de SN como
exemplo. Assumimos que cada medida Si/Fe poderia ser modelada como uma dis-
tribui¢ao normal centrada no valor nominal da razao de abundancia com um desvio
padrao dado pelo seu erro. As medidas mais precisas que apresentam dois picos de
probabilidade estao relacionados com as razoes de abundancias mais precisas obti-
das, em torno de 1,5. A fungao de distribui¢ao de probabilidade total de Si/Fe (linha
vermelha) é obtida pela soma e normalizagao das distribuigdes normais individuais.
Podemos calcular facilmente o eCDF correspondente de Si/Fe (linha sélida verde da
Figura 3.2) usando a distribui¢ao de probabilidade total. Este procedimento é repe-
tido para cada uma das oito razoes de abundancias consideradas neste trabalho. Os

PDFs para outras razoes de abundancia sao apresentados no Apéndice A na Figura
Al

3.3.2 Funcao de Distribuigcao Cumulativa Teérica (tCDF)

As razoes de abundancia observadas podem ser expressas como uma combinacao
(linear) de yields produzidos por ambos os tipos de SN (consulte a Secao 3.2).

Por esta razao, construimos um tinico tCDF por par de modelos de SNe, ou seja,
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Figura 3.1 Funcao de distribuicao de probabilidade das medidas da razao de
abundancia Si/Fe das regides interna e externa. As linhas azuis indicam a me-
dida de Si/Fe para cada objeto em nossa amostra, representada por distribuigdes
normais cuja média é o valor nominal de Si/Fe e o desvio padrao é o respectivo erro.
A linha vermelha é a soma final de cada distribuicdo normal em nossa amostra.
Também apresentamos os PDF's para outras razoes de abundancia no Apéndice A
na Figura A.1.
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composto por um modelo SNIa e um modelo SNcc.

Para ilustrar o procedimento, escolhemos como exemplo os yields do modelo de
detonacao retardada SNIa WDD1 de Iwamoto et al. (1999, Iw99_WDD1 model) e o
modelo de metalicidade solar da SNII ponderado por uma IMF de Salpeter (Nomoto
et al., 2013, Nol3_SNII_Z2E-2 model), respectivamente. Em seguida, empregamos
as previsoes da razao Si/Fe do modelo Iw99_-WDD1 e do modelo No13_SNII_Z2E-2,
sendo R(Si)a . = 1,067 e R(S1)%,, ., = 4,43, respectivamente (para definigao,
veja Eq. (3.8)).

Construimos o tCDF como uma fungao por partes definida como segue. Para um
enriquecimento de 100% SNIa do ICM (e, portanto, nenhuma contribuicao de SNec),
a razao de abundancia corresponderia a R(Si) ~ 1,067, conforme previsto apenas
pelo modelo Iw99_WDD1. No caso extremo oposto, onde todo o enriquecimento é
proveniente de SNecc, R(Si) ~ 4,43, estimado pelo modelo No13_SNII_Z2E-2. Isso
implica que (i) qualquer medida intermediaria 1,067 < R(Si) < 4,43 deve vir de
uma combinacgao linear de ambos os tipos SN, e (ii) este par de modelos de SN sé
pode explicar a razao de abundancia observada entre 1,067 e 4,43, de modo que a
probabilidade de medir um R(Si) menor que 1,067 ou maior que 4,43 seja 0. Em
termos da funcdo de distribui¢do cumulativa (tCDF(z)=P[Si/Fe < z]), qualquer
medida de R(Si) < 1,067 corresponde a um valor de 0 (ou seja, este par de modelos
de SN nao poderia explicar encontrar uma medida de R(Si) < 1,067), enquanto o
tCDF é igual a 1 para qualquer medida de R(Si) > 4,43, ou seja, qualquer valor de
Si/Fe menor ou igual a 4,43 é previsto por este par de modelos de SN. Finalmente,
assumimos que qualquer valor entre esses limites da tCDF (valores intermedidrios)

produz uma relacao linear em probabilidade, derivada da seguinte tCDF:

0 se x < 1,067,
1,067
tCDF (z) = m se 1,067 < z < 4,43, (3.15)
1 se x > 4,43.

O tCDF do par de modelos de SN Iw99_WDD1 (SNIa) e No13_SNII_Z2E-2 (SNcc)
¢é apresentado na Figura 3.2 para ilustracao. Repetimos este procedimento para cada

uma das oito razoes de abundancia consideradas neste trabalho e para cada par de
modelos de SN.

3.3.3 Aplicando o teste KS a amostra

A Figura 3.2 revela as semelhancas e diferengas entre o eCDF para Si/Fe e o
tCDF para Si/Fe e o par de modelos de SNe Iw99_WDD1 (SNIa) e Nol3_SNII -
Z2E-2 (SNcc). Quantificamos essa (dis)similaridade pela Equagao (3.14) e seu valor

p. Usando apenas a razao Si/Fe, repetimos o procedimento acima para cada uma
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Figura 3.2 Comparagao entre a fungao de distribui¢ao cumulativa empirica (eCDF)
e a funcao de distribui¢do cumulativa tedrica (tCDF) para o par SN composto por
Iw99_WDD1 (SNIa) e No13_SNII_Z2E-2 (SNcc). A linha vermelha sélida representa
a eCDF da razao de abundancia Si/Fe dos grupos e aglomerados de galdxias de

nossa amostra. A linha verde sélida indica o tCDF construido a partir do par de
modelos de SNe Iw99_WDD1 e Nol3_SNII_Z2E-2 (ver texto).
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das 7192 combinagoes de pares diferentes de modelos de SNe, conforme mostrado
na Figura 3.4 para alguns dos modelos de SN testados. Além disso, esta anédlise
é realizada para cada uma das oito razoes de abundancia listadas na Secao 3.1.2,
que também estd representada na Figura 3.4. No final, implementamos um total de
57.536 testes KS.

Conforme mencionado anteriormente, usamos um limite de 0,05 para rejeitar a
hipdtese nula associada ao teste KS. Como resultado, um par rejeitado de modelos
de SN nao pode explicar nossas medidas dessa razao de abundancia especifica em um
nivel de significancia de 95%. A medida que repetimos esse processo para cada uma
de nossas oito razoes de abundancia, podemos contar quantas vezes um determinado
par de modelos de SN ¢ rejeitado segundo o teste KS. Quanto mais proximo este
nimero estiver de 8 (ndmero total de razoes de abundancia), menos representativo
dos dados este par de modelos é.

Observe que, neste trabalho, assumimos haver uma probabilidade igual de uma
razao de abundancia ter um valor em qualquer ponto no intervalo previsto de Ri*(E)
e R$°(E) para um determinado modelo SNIa i e um modelo SNcc j ao construir seu
tCDF(R}* (E), R°(E)). Néo ha razao tedrica (até agora) para supor o oposto. No
entanto, essa suposicao pode induzir algumas rejeicoes talvez injustas. Entre todos
os pares de modelos de SN analisados aqui, alguns pares de modelos de SN discre-
pantes preveem limites muito amplos nas razoes de abundancia, e o método tendera
a rejeita-los, uma vez que os ePDFs tém um alcance mais limitado. Idealmente,
haveria diferentes tPDFs fornecidos pelos modeladores, talvez com base na proba-
bilidade dos parametros fisicos usados nos modelos. Isso é algo para incentivar os
modeladores a fornecer. Outro cenario extremo que poderia causar rejeicoes indese-
jadas seria se medissemos a mesma razao de abundancia para cada regiao de cada
aglomerado com extrema precisao. Neste caso, o ePDF seria uma Gaussiana muito
estreita no intervalo previsto pelos tPDFs, aumentando as distancias eCDF e tCDF.
Um conjunto tao incomum de medicoes observacionais, no entanto, implicaria que a
suposicao de probabilidades iguais com todos os intervalos teoricamente “previstos”
seria provavelmente incorreto. KEsse caso anomalo em particular seria facilmente

visto nas curvas ePDF'.
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3.4 Resultados: Avaliagcao (Ranking) dos 7192
Pares de Modelos Teoricos de Explosao de Su-

pernova

3.4.1 Distribuicao de Abundancias

As Tabelas 3.2, 3.3 e 3.4 apresentam nossos resultados do ajuste espectral de
raios-X para regioes internas, externas e FoV inteiras. Medimos as abundancias
elementares (em relagao a solar) de O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ni e Fe para os 18
grupos e aglomerados de galaxias até o redshift 0,0391. As médias ponderadas de
erro sobre nossa amostra de cada razao de abundancia sao apresentadas na Figura
3.3.

Ao comparar as medigoes de abundancia de Fe das regioes interna e externa, con-
firmamos o aumento da abundancia central de Fe usando observacoes Suzaku para
os aglomerados e grupos de nossa amostra (veja a Figura 3.3). A alta abundancia de
Fe nas regioes centrais em comparacao com as regioes externas é consistente com a
nossa amostra ser composta por aglomerados/grupos de do tipo cool-core (consulte a
Secao 3.1.1.1). Este gradiente é possivelmente devido a uma combinagao de efeitos,
remocao de gas de galaxias passando perto do centro dos aglomerados pelo processo
de pressao de arrasto do meio intra-aglomerado, ventos galaticos da galaxia central
do aglomerado, gas intra-aglomerado “empurrado” por bolhas produzidas por AGN
(e.g. Kirkpatrick & McNamara, 2015; Nulsen et al., 2002; Simionescu et al., 2009),
ou mesmo SNla intra-aglomerado (Omar, 2019). Como mencionado anteriormente,
se o gradiente de Fe for acoplado a um gradiente de razao de abundancia, pode-
mos usa-lo para melhorar o poder discriminativo de nossa técnica. Podemos fazer
isso separando as observacoes das regioes internas e externas em vez de usar ape-
nas as medicoes de FoV inteiras. Apesar do ganho 6bvio nas contagens de ntiimero
(estatisticas), o uso de todo o FoV calcula a média das ndo homogeneidades de
abundancia (potencialmente devido a diferentes tipos de enriquecimento) inerentes
ao ICM e o torna insensivel ao alcance real das razoes de abundancia elementar.
Ao amostrar, em vez disso, medidas de abundancia em regices internas e externas,
maximizamos a faixa observada de razoes de abundancia e melhoramos o poder

discriminante entre os modelos de explosao SN, que é o objetivo deste trabalho.
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Figura 3.3 Acima: Abundéancia de Fe das regioes interna e externa (ver texto) para
cada grupo/aglomerado em nossa amostra medidas com Suzaku. Abaizo: Médias
ponderadas no erro sobre nossa amostra de cada razao de abundancia (X/Fe) para
as regioes interna e externa.
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Table 3.2.

Média ponderada no erro de todos os instrumentos XIS para
temperatura e abundancia quimica de regioes de espectros da regiao interna de
cada aglomerado/grupo de galdxias.

Name Temperature Ar Ca Fe Mg Ne Ni (0] S Si
[keV] [Zo] [Zo] [Zo] [Z6] [Zo] [Zo] [Zo] [Zo] [Zo)]
INNER REGIONS

NGC 5846 Group 0,750 40,003 2,6+0,5 2,5+0,9 0,44 +0,01 0,75+0,03 1,16+0,07 0,32+0,09 0,34 4+ 0,06 0,924+0,08 0,96+0,04
NGC 4472 Group  0,873+0,005 0,74+0,4  0,34+0,2  0,42+0,02 0,8140,05 1,3+0,1  1,6+0,2  0,354+0,06 0,85+0,09 0,86+0,05
HCG62 Group 0,893 £+ 0,005 0,5+0,3 0,44+0,2 0,32 +0,01 0,60 £+ 0,04 0,6+0,1 2,04+0,2 0,074+ 0,03 0,804+0,07 0,72+0,04
Ophiuchus Cluster 7,09 + 0,08 1,440,3 0,740,3  0,46+0,01  0,74+0,2 1,4+0,3  0,6+0,2 0,3+0,2 1,L1£0,1  0,940,1
NGC 1550 Group 1,272+ 0,004 0,8+0,2 1,0+0,3 0,35+0,01 0,48 £0,05 0,44+0,1 0,7+0,1 0,174 0,06 0,56 20,04 0,55+0,03
Abell 3581 1,573 0,009 0,9+0,1 0,9+0,1 0,42 +£0,01 0,57+0,03 0,54+0,09 1,01+0,08 0,64 + 0,05 0,59+0,03 0,72+0,02
NGC 507 Group ~ 1,213+0,007 0,8+0,1  1,44+0,3  0,33+0,02 0,574+0,04 0,3+0,1  1,7+0,1  0,214+0,07 0,65+0,04 0,75+0,02
Perseus Cluster 3,835+0,005 0,88+0,04 0,76+0,04 0,504+0,002 0,79+0,02 1,33+0,03 0,84+0,04 0,47 4+ 0,03 0,684+0,02 0,78+0,01
Abell 496 3,17+ 0,02 0,940,1  0,8+0,1 0,5214+0,008 0,93+0,08 1,6+0,1 0,74+0,1 0,4+0,1  0,79+0,05 0,9240,04
Abell 3571 6,53 = 0,05 0,94+0,4 0,5+0,2 0,35+0,01 0,54+0,2 0,09 £ 0,06 0,4+0,2 0,3+0,2 0,5+0,1 0,44+0,1
Abell 262 1,658 40,007 0,940,1  1,04£0,2  0,434+0,01 0,60+£0,06 0,54+0,1  0,940,1  0,07+£0,04 0,7740,05 0,74+ 0,04
NGC 2300 Group 0,78 + 0,01 0,84+0,5 0,840,2  0,20+0,02 0,46+0,09 0,74+0,2  0,2+0,1 0,240,1 0,940,2 0,60+0,08
Centaurus Cluster 1,820 40,002 1,1140,07 1,37+0,08 0,78240,005 0,76+0,03 1,54-+0,06 1,6240,06 0,011+0,007 1,1640,03 1,23+ 0,02
MKW4 Cluster 1,66 + 0, 02 1,6+0,5 1,140,6 0,86+0,08 0,74+0,2 1,5+0,6 1,9+0,5 0,7+0,2 1,34£0,2  1,6+0,2
NGC 5044 Group 0,878 =0,004 0,6+0,2 0,44+0,2 0,32 +0,01 0,75+0,03 0,8240,08 2,5+0,1 0,204+ 0,04 0,75+0,05 0,63+0,03
AWMY7 Cluster 3,03+£0,06 1,3+0,3 1,5+0,3 0,85 40,04 1,44+0,2 1,24+0,3 2,3+£0,3 0,3+0,1 1,0+0,1 1,5+0,1
NGC 6338 Group 1,874 0,04 0,44+0,3  0,4+0,2  0,554+0,07 0,3+0,2  1,940,7  0,440,2 0,3+0,2 1,240,3  0,940,2
UGC 3957 Group 2,50 & 0, 04 1,6+£0,3 1,240,3  0,63+£0,03 1,34+0,2  0,7+£0,2  1,4+0,4 0,5+0,2 0,940,1 1,1+0,1

Note. — Abundancias quimicas estdo em unidades de valores solares em Anders & Grevesse (1989).
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Table 3.3. Meédia ponderada no erro de todos os instrumentos XIS para
temperatura e abundancia quimica de regioes de espectros da regiao externa de
cada aglomerado/grupo de galdxias.

Name Temperature Ar Ca Fe Mg Ne Ni O S Si
[keV] [Zo] [Zo] [Zo] [Z6] [Zo] [Zo] [Zo] [Zo] [Zo]
OUTER REGIONS

NGC 5846 Group 0,95 + 0,01 0,2+0,2 0,3+0,2 0,13+£0,02 0,15+0,08 0,5+0,2 1,4+0,3 0,2+0,1 0,7+0,2 0,44+0,07
NGC 4472 Group 1,296 +0,006 1,4+0,3  0,54+0,2  0,34+0,02 0,804+0,06 0,74+0,1  1,740,2  0,2+0,1 0,97+0,07 1,01+0,05
HCG62 Group  1,12+0,01 0,240,1  0,4+0,2 0,06840,007 0,26+0,06 0,2040,06 0,744+0,09 0,3+0,1 0,27+0,06 0,29+0,03
Ophiuchus Cluster 8,25 + 0,03 1,840,1  1,540,1 0,2104£0,004 1,534+0,09 0,2+0,1  0,240,1  0,134£0,08 0,634+0,06 0,49+ 0,05
NGC 1550 Group 1,344 40,008 0,3+0,2 0,3+0,2 0,22 4+0,01 0,50 £ 0,06 0,5+0,1 0,9+0,1 0,06 £0,05 0,414+0,05 0,39+0,03
Abell 3581 1,65 40,02 0,24+0,1 0,7+0,3 0,21 £0,02 0,14 +£ 0,06 0,3+£0,1 0,13+0,08 0,13+0,07 0,24+0,06 0,24+0,03
NGC 507 Group ~ 1,32740,008 0,3+0,1  0,3+£0,1  0,20+0,01 0,514£0,05 0,6+0,1  1,540,1  0,2+0,1 0,42+0,05 0,47 +0,02
Perseus Cluster ~ 5,13+0,01  0,58+0,07 0,52+0,07 0,28240,003 0,55+0,04 0,6240,05 0,50+0,06 0,24+0,05 0,33+0,03 0,424+ 0,02
Abell 496 4,00+ 0,03 0,940,2 0,5+0,2  0,2340,01 1,0+£0,1  0,940,2 1,340,2 0,02+0,01 0,34+0,08 0,47 +0,07
Abell 3571 5,20 £ 0,05 1,1£0,4 0,08 4+ 0,06 0,194+0,01 0,74+0,2 0,05+0,03 0,4+0,2 0,8+0,3 0,3+0,1 0,4+0,1
Abell 262 2,134 0,01 0,44+0,1 0,840,2 0,34+0,01 0,804+0,08 0,740,1  1,3+0,1 0,04+0,03 0,46+0,05 0,58+0,04
NGC 2300 Group 1,05 =+ 0,06 141 2,5+0,6  0,11+£0,07 0,4+0,3 20409 1,14£0,9  0,240,2 341 0,4+0,3
Centaurus Cluster 3,35 + 0,01 0,540,1  0,6+0,1 0,366+0,007 0,69+0,06 0,81+0,08 0,840,1 0,02+0,01 0,50+0,04 0,68=+0,04
MKW4 Cluster 1,72 4 0, 02 1,34£0,4  0,440,2  0,26+£0,02 0,44+0,2 0,3+0,2 1,1+0,3 0,1440,09 0,5+0,1 0,57+0,09
NGC 5044 Group 1,22 + 0,01 0,540,2 0,4+0,2  0,2840,02 0,53+0,05 0,84£0,1  1,14+0,2 0,21+0,07 0,47+0,06 0,43+0,03
AWMT Cluster 3,44 £ 0,02 0,7+0,2 0,5+0,1 0,318 £ 0,009 0,9+0,1 0,4+0,1 1,54+0,2 0,03+0,02 0,41+£0,06 0,56=+0,05
NGC 6338 Group 1,67+ 0,07 0,4+0,2 0,84+0,1  0,03+£0,02 0,34+0,2 0,44+0,2 0,5+0,2 0,3+0,2 0,5+0,2 0,54-+0,09
UGC 3957 Group 2,30 £ 0,08 0,3+0,1 1,3+0,6 0,35+0,06 1,4+0,4 0,54+0,2 3,008 0,2+0,1 1,1+£0,3  1,0£0,2

Note. — Abundancias quimicas estdo em unidades de valores solares em Anders & Grevesse (1989).
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temperatura e abundancia quimica de regioes de espectros da regiao inteira do

Table 3.4. Média ponderada no erro de todos os instrumentos XIS para

campo de visao do CCD de cada aglomerado/grupo de galéxias.

Name Temperature Ar Ca Fe Mg Ne Ni O S Si
[keV] [Zo] [Z6] [Z6] [Z6] [Zo] [Zo] [Zo] [Z6] [Z6]
FuLL FIELD OF VIEW REGIONS
NGC 5846 Group 0,773 +0,003 0,5+0,3  0,24+0,2 0,242+0,007 0,47+0,02 0,79+0,04 1,2+0,1  0,04+0,03 0,85+0,05 0,66+ 0,02
NGC 4472 Group 1,107+0,002 1,00+0,09 0,03+0,02 0,325+0,004 0,43+0,02 0,22+0,04 0,48+0,03 0,02 4+ 0,02 0,74 40,02 0,66 += 0,01
HCG62 Group 0,996 +£0,002 0,49 +0,09 0,5+0,2 0,139 £0,003 0,28+0,01 0,294+0,03 0,97+0,03 0,009+0,006 0,46=+0,02 0,41 +£0,01
Ophiuchus Cluster 8,62 + 0,02 1,26 £0,08 0,784+0,08 0,3174+0,003 0,824+0,06 0,34+0,08 0,054+0,03 1,6+0,1 0,51 £0,04 0,31+£0,03
NGC 1550 Group  1,3224+0,002 0,50+£0,05 0,640,1 0,221 +0,004 0,4240,02 0,4840,04 0,90+0,04 0,174£0,04 0,44+0,02 0,45+0,01
Abell 3581 1,657+ 0,003 0,684+0,06 0,81+0,09 0,331+£0,004 0,35+£0,02 0,56+0,05 0,50+£0,04 0,50 4+ 0,04 0,454+ 0,02 0,49 +£0,01
NGC 507 Group 1,275+ 0,003 0,63 + 0,08 1,0£0,1 0,235+0,005 0,47+0,02 0,544+0,05 1,38+0,05 0,24+0,1 0,50 4+ 0,02 0,59 +0,01
Perseus Cluster 4,297 40,004 0,48+0,03 0,46 40,03 0,40340,001 0,56 +£0,02 1,35+0,02 0,724+0,03 0,91+0,02 0,394+0,01 0,543 =+ 0,009
Abell 496 3,76 £0,01 0,77+0,09 0,75+£0,09 0,381+£0,005 0,75+£0,05 1,2640,07 0,7+0,1 0,16 + 0,06 0,57 £0,04 0,63 +£0,03
Abell 3571 6,22 4+ 0,03 0,840,2 0,740,2 0,301+£0,007 0,174+0,08 0,24+0,1  0,240,1 0,940,1  0,464+0,08 0,29+0,06
Abell 262 2,057 +£0,007 0,5640,07 0,7940,09 0,360-0,006 0,5640,04 0,94+0,06 0,61+0,07 0,054+0,03 0,51+£0,03 0,57+0,02
NGC 2300 Group 0,94 + 0,02 1,0£0,6  0,340,2  0,15+0,01 0,244+0,07 0,6+0,2  0,1+0,1 0,340,2 0,54+0,1  0,40+0,07
Centaurus Cluster 2,814 +0,006 0,734+0,05 0,97+0,05 0,668+0,004 0,57+0,03 2,44+0,04 0,694+0,05 0,10+0,04 0,754+0,02 0,90 + 0,02
MKW4 Cluster 1,723 £ 0,008 0,9+0,1 1,1£0,2 0,43 £ 0,01 0,65+ 0,06 0,7+0,1 1,3+£0,1 0,11 40,06 0,61 +£0,04 0,84 +0,03
NGC 5044 Group 0,987 £0,002 0,5340,09 0,2140,08 0,254+0,005 0,5840,02 0,67+0,04 1,75+0,06 0,1240,02 0,55+0,02 0,50+0,01
AWMY Cluster ~ 3,5040,01  0,4240,09 0,674+0,09 0,435+0,006 0,744+0,06 0,83+0,08 1,04£0,1  0,0940,04 0,54+0,04 0,66+ 0,03
NGC 6338 Group 2,00 + 0,03 0,740,2  1,3+0,3  0,3240,02 0,11+0,06 1,040,2 0,240,1 0,240,1  0,48+0,07 0,494 0,05
UGC 3957 Group 2,54 + 0,02 1,1£0,2  0,840,2  0,49+0,02 1,0+0,1  1,0+£0,2  1,6+0,2 0,3+0,1  0,74+0,08 0,86+0,06

Note. — Abundéncias quimicas estdo em unidades de valores solares em Anders & Grevesse (1989).



A Figura 3.3 mostra a razao de abundancia elementar do elemento “X” para as
medigoes radiais da regiao interna e externa do ferro (X/Fe). Enquanto algumas
razoes de abundancia sao consistentes com perfis planos, dentro dos erros, outras
mostram indicacoes de gradientes radiais dentro de ~ 0,2 Raqg.

Vale a pena notar que, além dos gradientes radiais de razao de abundancia espe-
rados mencionados acima, a distribuigao de razoes de abundancia geralmente mostra
diferengas significativas nao apenas radialmente, mas também azimutalmente (e.g.
Dupke et al., 2007b). Essas heterogeneidades também podem ser encontradas em
pequenas escalas espaciais proximas ao nicleo do aglomerado (e.g. Dupke et al.,
2007a,b) e podem ser devido a diferentes mecanismos, por exemplo, chacoalhamento
do gas (do inglés, gas sloshing) do nicleo, elevagao de bolhas induzida por AGN (e.g.
Churazov et al., 2001; Guo & Mathews, 2010), ou subestruturas residuais de uma
fusao, e ira variar de aglomerado para aglomerado. O nivel preciso de nao homoge-
neidade e suas causas para cada aglomerado sao cientificamente interessantes, mas
nao tem grande importancia para o propésito dessa parte do trabalho, i.e., avaliar os
modelos tedricos de SN mais e menos rejeitados. No entanto, mesmo que tivéssemos
a resolucao espacial necessaria para mapear as heterogeneidades em detalhes, isso
sO poderia resultar em pequenas variagoes no intervalo das razoes de abundancia,
o que melhoraria apenas um pouco o poder discriminativo do método. Dado que o
ICM ¢ opticamente fino, aplicamos os modelos mais simples que consideraa emissao
do plasma em equilibrio de ionizacao colisional, a absorcao galactica de hidrogénio
e a emissao de AGN. A emissao de AGN é aplicada apenas as regioes in-
terna e total, ja que estas regioes englobam a parte central, fonte de
emissao desta componente. No entanto, como verificacao, comparamos alguns
de nossos resultados com outros trabalhos que visam determinar as idiossincrasias
fenomenolégicas do ICM, especialmente proximo ao nucleo. Para isso, escolhemos
o aglomerado de Perseus, amplamente estudado com varias medidas independentes
de razao de abundancia, incluindo Reflection Grating Spectrometer (RGS)/XMM-
Newton e Hitomi (Simionescu et al., 2019, doravante S19) além de Suzaku (Tamura
et al., 2009, doravante T09). Uma discussao detalhada dessa comparacao é apre-
sentada em Batalha et al. (2022), onde pode-se ver que, apesar das diferencas nas
regioes espaciais extraidas, modelagem espectral, sistematica relacionada a area efe-
tiva e capacidades de “blending” de linhas, nossos resultados sao consistentes em
geral com medigoes anteriores.

Uma vez que os sistemas aqui estudados apresentam gradientes de temperatura
radiais positivos dentro das regioes analisadas, e sao em geral “frios”, é pertinente
verificar os efeitos do chamado Fe bias (Buote, 2000; Buote & Fabian, 1998; Gas-
taldello et al., 2021). Em principio, seria de se esperar que esse efeito fosse pequeno

(e.g., Rasia et al., 2008) especialmente usando nossas regioes largas e estendendo a
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faixa de energia até 0,5keV, o que nos permite obter uma determinacgao robusta do
continuo. No entanto, investigamos se negligenciar a multi-temperatura em grupos
frios impacta significativamente a razao X/Fe. Reajustamos os aglomerados frios
(abaixo de kT=2keV) com um modelo vapec+vapec (2T), onde os parametros de
abundancia individuais foram amarrados entre os modelos vapec. Encontramos
que o ajuste usando o modelo vapec de uma temperatura (1T) produ-
ziu menores valores de abundancia de Fe que o modelo 2T para 55%
dos grupos/aglomerados frios. Na verdade, a média ponderada no erro de Fe
aumentou de 0,553 + 0,005 (1T) para 0,779 + 0,007 (2T) para nossa amostra de
grupos/aglomerados abaixo de 2 keV. No entanto, as razoes de abundancia derivadas
dos modelos 2T e 1T estao geralmente dentro dos erros, exceto por muito poucos
casos especificos e nao sistematicos, que nao afetam a avaliagao dos rankings de pa-
res SN, dado o grande conjunto de medidas de razao de abundancia para construir
o eCDF.

Também comparamos nossas medidas de X/Fe com resultados anteriores da lite-
ratura. Uma breve discussao dessa comparagao é apresentada também em Batalha
et al. (2022), onde pode-se ver que, apesar de usar diferentes amostras, satélites
de raios-X, detectores, regioes de extracao, versoes de banco de dados atomico e
modelos espectrais, os resultados aqui apresentados sao, em geral, consistentes para

a maioria das medigoes X/Fe.

3.4.2 Comparagao entre as razoes de abundancia de ICM

com os yields dos Modelos de Supernovas

Avaliamos a (dis)similaridade das distribui¢oes de razdes de abundéancias pre-
vistas para alguns pares particulares de modelos tedricos de SN as observadas no
ICM/IGrM. A Figura 3.4 mostra uma compilacao dos p-values para cada razao de
abundancia para algum par de modelos de SN. Nestas figuras, mostramos apenas
um trecho da figura inteira para ilustracao aqui. A barra de cores representa o
intervalo de p-values, aumentando de amarelo para laranja. As barras coloridas ao
longo deste documento indicam o nimero de taxas de rejeicao.

Encontramos um numero significativo de pares de modelos de SN rejeitados por
cada razao de abundancia individualmente; cada razao de abundancia rejeitou pelo
menos 50% do total de pares (veja a Figura 3.5). Em principio, se poderia escolher
uma Unica razao de abundancia como a “melhor” e realizar uma comparacao com os
pares do modelo SN, mas isso é propenso a imprecisoes, dada a diferente sistematica
de diferentes detectores, como a capacidade de descombinacao linhas especificas e
diferentes faixas de frequéncia cobertas. Portanto, qualquer avaliagdo comparativa

robusta de pares de modelos de SN deve usar o maior niimero possivel de razoes de
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Figura 3.4 Teste KS p-values de um subconjunto de pares de modelos de SN
(SNIa+SNcc) testados neste trabalho usando regides internas/externas para cada
uma das oito razoes de abundancia (ver Segao 3.3). O mapa de intensidade de cor
representa os valores na barra de cores, onde células mais amareladas tém p-values
maiores. Parte dos pares de modelos de SN sao mostrados para ilustracao.

abundancia. Aqui, usamos oito razoes de abundancia para realizar essa comparagao
sem atribuir pesos de confiabilidade a nenhum individual (consulte a Segao 3.3).

E importante notar que o poder discriminativo do método aumenta com o
numero de rejeigdes, bem como com o numero de razoes de rejeicao. Essa com-
binacao é maximizada quando tratamos as regioes interna e externa separadamente,
conforme mostrado na Figura 3.6. O uso das razoes de abundancia medidas de todo
o FoV em vez das regioes interna e externa reduz a quantidade de pares SN rejeitados
em um nuimero maior de razoes de rejeicao. Descobrimos que 2989 pares SN foram
rejeitados por sete (de oito razdes) usando as regioes interna/externa, enquanto ape-

nas cerca de 1979 foram rejeitados por sete razoes usando todo o FoV. Uma vez que
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Figura 3.6 A quantidade de pares de modelos de SN rejeitados pelo numero de
razoes de abundancia ao usar as regides interna e externa individualmente (barras
coloridas) ou, em vez disso, usando o FoV completo, denotado por “FoV inteiro”
(barras hachuradas em cinza). Os valores da fracdo de pares de modelos de SN
rejeitados pelo nimero de razdes de abundancia (dos 7192 pares de modelos de SN
testados) também ¢ indicada na parte superior das barras.
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essa tese visa comparar e classificar diferentes pares de modelos de SN, quanto mais
extensa a faixa amostrada observacional na contribuicao SNIa/SNcc para a fragao
de massa metdlica ICM, maior poder discriminativo temos. O fato de separar as
regides interna/externa aumenta o poder discriminativo do método é consistente
com a presenca de gradientes radiais em razoes de abundancia. Além disso, o fato
de nenhum par ter sido rejeitado por apenas um indice (ou nenhum) é consistente
com a suposicao de que todos os indices devem tender a convergir para uma unica
combinacao de modelo de SNIa e SNcc. Se as razoes individuais nao convergissem,
eles rejeitariam os pares aleatoriamente e seria de se esperar que muitas razoes rejei-
tassem todos os pares do modelo SN. Este nao é o caso, como mostra a Figura 3.5,
onde se observa que o nimero de rejeigao por razao varia de 52,8% (Ne/Fe) a 98,5%
(Ni/Fe). A variagao da capacidade de razoes individuais particulares para rejeitar
pares de modelos pode ser devida nao apenas aos modelos serem inadequados, mas
também a diferentes sistematicas observacionais intrinsecas relacionadas as medidas
de abundancia, tal como a camada de deposicao organica nos CCDs e os periodos
em que a injecao de elétrons artificialmente nos CCDs foi ativada entre os quatro

3 ou o AtomDB usado. Este ultimo é especialmente importante para

detectores,
razoes que dependem da abundancia de elementos medidos na regiao da camada L.
No entanto, aqui nao encontramos nenhuma indicagao convincente que nos levasse
a excluir sistematicamente dados de qualquer um dos detectores, periodos de tempo
ou razoes de abundancia individuais. Na proxima Secao, discutimos os resultados

para os mais e menos rejeitados pares de modelos de SN.

3.4.2.1 Os pares de modelos de SN mais rejeitados

Os pares de modelos de SN mais rejeitados apresentam completa incompatibi-
lidade com todas as distribui¢oes de razao de abundancia. Eles correspondem a
cerca de 21% do total de pares de modelos de SN testados (ou seja, 1489 pares) e os
indicamos em vermelho ao longo deste artigo (por exemplo, Figura 3.7). A seguir,
destacamos algumas tendéncias gerais comuns observadas. Mostramos os principais
resultados nas Figuras 3.7-3.9.

A Figura 3.7 indica o nimero de modelos de SNIa que sao rejeitados quando com-
binados com um determinado modelo SNcc; a barra colorida representa o nimero
de razoes de rejeicao que o par SN correspondente é rejeitado em um nivel de sig-
nificancia de 95%. O modelo Nol13_SNII_Z0_ext (SNcc) emparelhado com cada um
dos 232 modelos de SNIa tem o nimero méaximo de rejeicao que nosso teste pode
obter. Ele representa um modelo SNII com zero estrelas progenitoras de metalici-

dade inicial (Zi, = 0), onde o yield médio varia de 11 a 140 M. Mesmo dentro

3heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/astroe/prop_tools/suzaku_td/nodel0.html#
SECTION001031230000000000000
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Figura 3.7 O ntimero de modelos de SNla rejeitados quando combinados com cada
um dos modelos de SNce. O nimero de vezes que um par de modelos de SN pode ser
rejeitado é oito (vermelho), sete (laranja), seis (amarelo), cinco (azul claro) ou quatro
(azul escuro) vezes, conforme indicado pelos nimeros em cada barra acumulada. Se
uma linha tem mais tons avermelhados, maior é o niimero de pares de modelos de
SN rejeitados por mais razoes de abundancias (ou seja, maior a taxa de rejei¢do).
A soma acumulada dos valores em cada linha deve ser 232 (ou seja, o nimero de
modelos de SNcc testados.
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da ampla gama de modelos de SNIa testados, todos os pares SN que incluem o mo-
delo No13_SNII_Z0_ext fornecem uma correspondéncia pobre do padrao de razao de
abundancia observado do ICM/IGrM aqui analisado. Observamos que, neste caso,
os tnicos yields estelares disponiveis acima de 40M, sao 100M, e 140M. Como re-
sultado dessa limitagao, a integragao de yield final (Eq. (3.6)) pode ser afetada pela
ponderacao da IMF para o binning de massa espagado aplicado dentro do intervalo
de massa de 40-140Mg, (Mernier et al., 2017). Portanto, pode-se comparé-lo com
o modelo Nol13_SNII_Z0, no qual o limite superior de massa do progenitor ¢ 40M,.
Apesar da ligeira melhoria de desempenho para o modelo SNcec Nol13_SNII_Z0, onde
o numero das combinagoes mais rejeitadas cai de 232 para 80, os 152 pares restantes
ainda s@o notavelmente incompativeis para todas as relagoes, exceto Ca/Fe. Embora
o desempenho dos modelos desta familia mude com a metalicidade inicial, nenhuma
tendéncia clara foi encontrada.

O desempenho de pares SN que incluem yields de PISN é significativamente pior
(nos 50% inferiores) do que outros tipos de modelos de SNce, nenhum deles sendo
rejeitado por menos de seis razoes de abundancia. Em particular, as razoes tedricas
Ni/Fe, Ca/Fe, Si/Fe e Ne/Fe (e também S/Fe na maioria das vezes) desses pares
sao totalmente incompativeis com as distribuigoes de razoes observadas em nossa
amostra. Por exemplo, pares SN incluindo os yields de SNII e PISN de (Heger &
Woosley, 2002, 2010) (He0210_SNII&PISN_Z0) sao rejeitados 201 vezes para todas
as razoes de abundancia testadas (barras vermelhas na Figura 3.7) enquanto os
31 pares restantes ainda sao rejeitados significativamente por sete razoes, exceto
para S/Fe (barras laranja na Figura 3.7). Este resultado sugere que os PISNe,
através dos seus yields elementares previstos, sao menos propensos a contribuir para
o enriquecimento quimico do ICM do que outros modelos, com base nas medigoes
do ICM tomadas de nossa amostra e nos modelos PISN considerados.

Analogamente, pode ser produtivo olhar também para os modelos de SNIa mais
rejeitados. Curiosamente, nenhum modelo SNTa individual foi rejeitado por todas
as razoes de abundancia quando emparelhado com cada um de todos os modelos
de SNcc (veja a Figura 3.8). No entanto, pode-se ver nas Figuras 3.8 e 3.9 que
nove modelos de SNIa foram rejeitados por pelo menos sete razoes para todas as
combinagoes testadas (barras vermelhas e laranja): dois 3D violentos C+0O Modelos
de fusao WDs (Pr10.0.9.0.9 & Kr16.0.9.0.76_Z1E-2), dois modelos 2D de detonagao
dupla ambos com Mwp = 0.90 mas com diferentes configuracoes de detonacao
de He (Le20a-0.90-0.052E-2_R e Le20a-0.90-0.052E-2_S), dois de detonagao pura
1D sub-Chandrasekhar massa C+0O WDs (Si10_Det_0.81_1.0 & Si10_Det_0.88_1.45),
dois modelos 2D de detonacao dupla com diferentes configuragoes de detonacgao
inicial (Si12-DDet_0.66_0.38_EL e Sil2_DDet_0.66_0.38_CS) e um modelo de dupla

detonacao de degeneracao dupla acionado dinamicamente com alta reacao 2C +'6 O
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Figura 3.8 Mesmo que a Figura 3.7, mas para os pares de modelos de SNce. A soma
acumulada dos valores em cada linha deggser 31 (ou seja, o nimero de modelos de

SNIa testados.
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Figura 3.9 Continuacao da Figura 3.8.
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SNe Ia Models

Figura 3.10 O nuimero de vezes que cada par de modelo de SN foi rejeitado com nivel
de significancia de 95% por meio do teste KS usando regides internas e externas.
Um par de modelos de SN pode ser rejeitado no maximo oito vezes devido as oito
razoes de abundancia consideradas neste trabalho (ver Figura 3.4). Os quadrados
em vermelho e azul escuro representam os pares de modelos de SN mais e menos
rejeitados encontrados neste trabalho. O restante dos resultados podem ser encon-
trados no Apéndice C nas Figuras C.1, C.2 e C.3.

taxa (Sh18.0.8.50/50-0-1).

Ao comparar o desempenho das variantes (valores de parametros) dos modelos
de SN mencionados, podemos tirar algumas conclusoes sobre os possiveis pontos em
comum que podem explicar o alto nivel de rejeicao. Dos quatro modelos de fusao
violentos, o que se saiu bem foi o Pr12_1.1.0.9 (Pakmor et al., 2012), uma fusao de
dois WDs de 0,9M e 1,1Ms. Todos os outros modelos de fusao violenta em que
ambas as massas de WD eram < 0,9M, foram altamente rejeitados. Encontramos
uma tendéncia de menor rejeicao a medida que as massas de WD aumentavam:
> 0,9M, para os modelos de detonagao dupla de Leung & Nomoto (2020a), >
1,06 M, para os modelos de detonacao pura de Sim et al. (2010) e > 0,79M, para
todos os casos dos modelos de detonacgao dupla de Sim et al. (2012). Embora uma
tendéncia semelhante possa ser vista nos modelos de dupla detonacao degenerada
de Shen et al. (2018) para massas baixas, os modelos de 1 Mg, superaram os niveis
de rejeicao comparado aos de 1,1 M.

Os mapas de rejeicao completos de todos os pares de modelos de SN testados

neste trabalho sao apresentados na Figura 3.10 e no Apéndice C nas Figuras C.1,
C.2eC3.
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3.4.2.2 Os pares de modelos de SN menos rejeitados

No06_SNII_Z2E-2-' Ml
Ch04 SNII Z1E-38l
Ch04 SNII Z2E2 il HE
Sul6 N20- ]
Ch04 SNII Z1E-4fl |
Ch04 SNII Z6E-3-

Figura 3.11 Subconjunto de 229 pares de modelos de SN (SNIa+SNcc) classificados
como os pares menos rejeitados deste trabalho (azul escuro). Os quadrados em
branco referem-se aos pares de modelos de SN rejeitados por mais de quatro razoes
de abundancia.

Nesta Secao, analisamos o subconjunto de pares de modelos de SN rejeitados ape-
nas quatro das oito vezes testadas, que sao os pares menos rejeitados encontrados
(veja a Figura 3.11). Vale ressaltar novamente que quando um par de modelos é re-
jeitado repetidamente, podemos concluir que esse par nao representa as observagoes
de forma satisfatéria. Por outro lado, mesmo que um par de modelos nao seja siste-
maticamente rejeitado, pode-se apenas concluir que o conjunto de dados observado
fornece evidéncias insuficientes contra a hipétese nula. Como resultado, nao se pode
afirmar formalmente que o par é o melhor ajuste para os dados observados. Como
na Se¢ao anterior, podemos destacar algumas tendéncias comuns entre os modelos
de SN que se sairam melhor para estudos de enriquecimento de ICM.

A Figura 3.11 mostra que apenas 229 (de 7192) pares de modelos de SN séao
rejeitados somente por quatro razoes de abundancia, quando pareados dentro do
conjunto de modelos de SNIa (veja as barras azuis escuras na Figura 3.7), corres-
pondendo a uma pequena fragao de ~ 3,2% do total de pares testados neste estudo.
Entre eles, identificamos apenas seis (de 31) modelos de SNcc diferentes: o modelo
de SNII de Nomoto et al. (2006) com Zi,;, = 2E-2; quatro modelos de SNII de Chieffi
& Limongi (2004) com 1E-4< Zi,; <2E-2 e um modelo nao rotativo calibrado para
SN1987A com Zy,i, = 17 (Sukhbold et al., 2016).

Todos os modelos acima sao modelos de SNce com estrelas progenitoras de me-
talicidade inicial diferente de zero explodindo como SNII, que supera os modelos
PISN e hipernova com qualquer metalicidade inicial e também SNII com Z;,;; = 0.
O numero total de modelos de SNIa combinados com cada modelo SNcc mencionado
acima com apenas quatro taxas de rejeicao sao 66, 53, 50, 36, 20 e 4, respectiva-
mente (veja a Figura 3.7). Como nosso trabalho classifica o0 modelo de SN em pares
e nao os modelos individuais, é interessante observar a “flexibilidade” dos modelos
de SNIa individualmente para maximizar o nimero de pares SN que se classifi-
cam melhor. Ao fazer isso, notamos que os modelos 3D de detonacao retardada

de Seitenzahl et al. (2013) com 40-150 pontos de ignigdo para densidades centrais
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(peo = 2,9) e metalicidades iniciais (Zin 7# 0), os modelos de detonacao retardada
de Ohlmann et al. (2014) com 100 pontos de ignigdo préximos ao centro para nicleo
sem carbono WD (Oh14_DD_32/40), e também o modelo de detonagao gravitaci-
onalmente confinado com 1 ponto de igni¢ao centrado de Seitenzahl et al. (2016)
supera todas as outras correspondéncias quando emparelhado com os modelos de
SNce listados acima. Além disso, o modelo Ch04_SNII_Z6E-3 teve um desempe-
nho igualmente bom quando combinado com igni¢ao multiponto 3D, cinco bolhas e
modelo p.9 = 2,9 de Travaglio et al. (2004).

3.5 Conclusoes

Determinamos as razoes de abundancia elementar O/Fe, Ne/Fe, Mg/Fe, Si/Fe,
S/Fe, Ar/Fe, Ca/Fe e Ni/Fe nas regioes interna, externa e inteira de FoV (~0,2 Rago)
de 18 aglomerados préximos e grupos de galdxias (z < 0,0391) com observagoes
XIS/Suzaku. Estas razoes de abundancias sdo posteriormente usadas para comparar
o quao bem os yields previstos de diferentes combinacoes de modelos de yields de SNe
(ou seja, um modelo SNcc e um modelo SNIa) recuperam as razdes de abundancia
observadas no meio intra-aglomerado. Ao implementar a analise nao paramétrica
desenvolvida com base no teste KS, classificamos 7192 modelos de explosao SNe da
literatura que fornecem yields usando essas oito razoes de abundancia diferentes.

Nossa metodologia reforca o potencial que a espectroscopia de raios-X do gas
intra-aglomerado tem para classificar entre a variedade de modelos de yields de SNe
na literatura. Apesar da natureza puramente estatistica do método, ele fornece uma
orientacao geral util para aqueles interessados nos mecanismos de enriquecimento
quimico em aglomerados de galaxias e aqueles interessados na natureza dos sistemas
progenitores de supernovas e mecanismos de explosao. Nossas principais conclusoes

podem ser resumidas da seguinte forma.

1. Confirmamos o aumento da abundancia central de Fe para nossa amostra,
mesmo para aqueles sistemas onde o nicleo frio nao é facilmente resolvido,
sugerindo que o gradiente de abundancia de Fe (negativo) tem um perfil mais

raso do que o gradiente de temperatura (positivo) (veja as Tabelas 3.2 e 3.3).

2. Construindo distribuicoes de probabilidade para cada medida de razao de
abundancia elementar, quantificamos o grau de incompatibilidade entre a pre-
visao de cada par de modelos de SN e as observacoes. Cada uma das razoes de
abundancia individualmente rejeita mais da metade do niimero total de pares
de SN testados (veja a Figura 3.5) e ~ 21% do total de pares de modelos de
SN testados (ou seja, 1489 pares de SN) tém incompatibilidade completa com

todas as razoes de abundancia (veja a Figura 3.6).
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3. As medidas separadas das regides interna e externa dos aglomerados aumentam
o poder discriminativo de nossa técnica entre os 7192 pares de modelos de SN
testados (veja a Figura 3.6). Isso é consistente com a premissa de gradientes
de razao de abundancia nas regioes centrais de aglomerados e grupos do tipo

cool-core, conforme levantado por diferentes autores anteriormente.

4. Entre os 7192 pares de modelos de SN diferentes testados, todas as 232
combinagoes de modelos de SN que incluem Nol3_SNII_Z0_ext sao rejeitadas
por todas as razoes de abundancia (veja a Figura 3.7). Este modelo simula
uma Supernova Tipo II com estrelas progenitoras de metalicidade inicial zero
(Zinit = 0) para uma faixa de massa de yields de 11 a 140Mg. Por outro lado,
nenhum modelo de SNIa combinado com todos os 31 modelos de SNcc atinge

o nimero maximo de rejei¢ao (veja as Figuras 3.8 e 3.9).

5. No geral, os modelos PISN e Hypernova com qualquer metalicidade inicial e
os modelos de Supernova Tipo II com Z;,;; = 0 nao preveem as abundancias
observadas, assim como os de Supernova Tipo Il com progenitores de metali-

cidade inicial diferente de zero.

6. Restringindo aos pares menos rejeitados de modelos de SN, vemos que os
modelos 3D onde a densidade central do progenitor WD de 2,9 x 10° gcm ™
parecem dominar. Entre eles, modelos de detonacao retardada Ohlmann et al.
(2014) com 100 pontos de ignigao préximos ao centro, para nicleo sem car-
bono (Oh14_DD_32/40), modelos de detonagao retardada Seitenzahl et al.
(2013) com 40-150 pontos de igni¢ao préximos ao centro e sua ignigao unica,
e Seitenzahl et al. (2016) modelo de detonagao gravitacionalmente confinada
(Sel6_GCD) sao mais robustos em termos de observagao, no sentido de pre-
ver o alcance das razoes de abundancia observadas, assim como as 5 bolhas
descentralizadas ignigao de Travaglio et al. (2004) (Tr04-3D_5_256)(ver Tabela
B.1).

No lado SNcc, entre os pares menos rejeitados, encontramos o modelo Nomoto
et al. (2006) Tipo II com Zj,;; = 2E-2, quatro modelos Tipo II de Chieffi &
Limongi (2004) com 1E—4 < Z;,;;y < 2E—2 e um modelo néo rotativo calibrado
para SN1987A com Zi,i = 17 (Sukhbold et al., 2016) (veja a Tabela 2.2 e a
Secao 2.3 para as principais caracteristicas dos modelos de SN testados neste
trabalho).

7. Os resultados favorecem o cendario em que as estrelas massivas progenitoras
da Supernova de colapso do nicleo que contribuiram significativamente para o
enriquecimento do ICM devem ter sido inicialmente enriquecidas. Os modelos

de SNecc de metalicidade zero (Zi,;, = 0) nao reproduzem razoavelmente o
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padrao de distribuicao das razoes de abundancia ICM, independente da escolha
do pareamento SNIa. Além disso, os resultados sugerem a origem da maioria
do gas metalico intra-aglomerado enriquecendo SNIa como progenitores de
massa préoximos de Chandrasekhar com pontos de ignicao miultiplos préximos

ao centro.

A anadlise nao paramétrica de PDF realizada neste trabalho é uma ferramenta po-
tencialmente poderosa para restringir modelos de explosao SNe concorrentes. Esta
técnica se tornara cada vez mais refinada a medida que o nimero de medigoes de
abundancia de ICM aumenta, que a resolucao espectral melhora e que o nimero de
modelos de SN com yields previstos de diferentes tipos de SN sao disponibilizados.
Assim, o algoritmo é adequado para novas medicoes de raios-X e modelos de SN,
como aparecem na literatura. A andlise é robusta porque nao estamos escolhendo as
razoes de abundancia preferidas, embora o método esteja aberto a implementagao
de conjuntos especificos de pesos para razoes individuais com base em informagoes
sobre a eficiéncia do instrumento, suscetibilidade a contaminagao de fundo e faixa
de energia usado, etc. Esta analise pode ser util para as comunidades cientificas in-
teressadas em aglomerados de galaxias e também aos interessados em SNe, servindo
como um guia para melhorar os modelos de SN com base em observagoes e ajudando
a escolher o conjunto de modelos de SN mais adequado para analisar muitos proble-
mas criticos relacionados ao enriquecimento de metais em aglomerados, grupos e até
galaxias. Neste trabalho, nenhuma combinagao de modelos de SN é totalmente com-
pativel com todas as razoes de abundancia observadas, mesmo testando um extenso
conjunto de 7192 pares de modelos de SN. Os préximos microcalorimetros a bordo
dos observatoérios de raios-X alcancarao medicoes mais precisas das abundancias de
ICM de elementos (raros), permitindo uma melhor discriminagao entre os modelos
de SNe enriquecendo o ICM (e.g. Mernier et al., 2020). O poder da espectroscopia de
alta resolu¢ao do XRISM Resolve (XRISM Science Team, 2020) permitird medigoes
precisas de elementos como Cr e Mn no ICM para varios sistemas proximos nos
proximos anos. A incorporacao dessas diferentes razoes de abundancia nesta anélise
pode restringir melhor os modelos de SN dada o aumento de mais de uma ordem
de magnitude na precisao das abundancias. Ao combinar um fundo de detector
baixo e estavel, alta area efetiva e grande FoV, a camera Advanced X-ray Imaging
Satellite (AXIS) (Mushotzky et al., 2019) fornecerd medigoes de abundancia com
baixo fundo de particulas e uma resolucao espacial melhor do que Suzaku, ofere-
cendo informacoes valiosas para mapear o enriquecimento em diferentes regides do
aglomerado. Complementarmente, o X-IFU Athena (Pointecouteau et al., 2013) ras-
treara a distribuicao detalhada dos metais nesses sistemas em altos redshifts (z~2)
e nos permitird explorar os sistemas proximos a distancias sem precedentes (Cuc-

chetti et al., 2018). Serd crucial investigar o papel do pré-enriquecimento na histéria
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dos mecanismos de enriquecimento de metais. Esta analise deve fornecer restrigoes
melhores na variedade de modelos de SN e servir como um teste para os diferentes

ingredientes fisicos inseridos nas simulagoes de SN.

66



Capitulo 4
Sistemas Fosseis de Galaxias

Neste Capitulo, apresentaremos diferentes técnicas e conjunto de dados para
langar luz sobre a natureza dos grupos fésseis de galaxias (em inglés, fossil groups
(FGs). Para isso, o ideal é obter observagoes em diversos comprimentos de onda
para construir um cenario completo sobre a natureza dos FGs. Apresentamos os re-
sultados da andlise conjunta nas frequéncias de raios-X e dpticas para determinagao
dos parametros termodinamicos do IGrM desses sistemas e ida nferéncia do estado
dinamico dos sistemas através da analise da luz intra-aglomerado para o caso do FG
RX J100743800.

4.1 Introducao

Apesar de os FGs serem sistemas conhecidos hd mais de duas décadas (Ponman
et al., 1994), sua origem e evolugao ainda sdo problemas em aberto. A busca por FGs
foi limitada, no inicio, a galdxias isoladas dominadas por um halo de raios-X (e.g.
Mulchaey & Zabludoff, 1999). Posteriormente, para uma busca mais operacional,
autores propuseram defini-los de forma mais robusta em termos da sua espectrosco-
pia e fotometria.

Grupos fésseis consistem, empiricamente, em um sistema de galdxias cuja galaxia
central domina a luz do sistema permeados por um halo de gés ionizado, extenso e
difuso emissor em raios-X (Lxpo > 10*2 hyferg/s). A diferenga em magnitude na
banda R entre a primeira e a segunda galaxia mais brilhante do sistema pertencente
a 0,5Rs00 ¢ de, pelo menos, duas magninutes A1 2 (Jones et al., 2003). H4 também
outras definigoes, como a de Dariush et al. (2007), em que usa a diferenga de mag-
nitude entre sua primeira e quarta galaxia-membro mais brilhante é maior que 2,5
na banda R e também a mesma condicao na banda em raios-X.

Portanto, para classificar um sistema como féssil segundo as defini¢oes empiricas

envolvidas, é necessario, no minimo, tres tipos de observagoes:
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1. Dados de raio-X: para estimar o tamanho do halo do sistema de galaxias e

também definir o Raqo;

2. Espectroscopia de multi-objetos: para identificar o ntimero genuino de
galaxias-membro do FG, sem nenhum tipo de contaminacao de objetos no

primeiro plano e no plano de fundo;

3. Imagens 6ticas: para medir as magnitudes das galdxias e consequentemente,
calcular a diferenca de magnitude entre as galaxias, conforme a definicao de-

sejada.

A principio, FGs foram pensados ser produtos finais de grupos de galaxias que
perderam energia por fricgao dinamica (e.g. Mulchaey & Zabludoff, 1999). Zabludoff
& Mulchaey (1998) sugeriram que a escala de tempo de fusdo entre os membros
mais luminosos do sistema ¢é da ordem de alguns décimos do tempo de Hubble. Essa
hipdtese é consistente com algumas caracteristicas observacionais, por exemplo, as
altas luminosidades observadas em raios-X (Lx) desses sistemas, a lacuna na fungao
de luminosidade das galdxias em L* nas regioes centrais e a correlacao de Ly total
com a luminosidade dptica da galdxia cD (e.g. Jones et al., 2003). Considerando
o tempo envolvido no processo de friccao dinamica e a auséncia de subestruturas
em raios-X, isso implica que FGs se formaram precocemente e se mantiveram sem
consideraveis fusoes com outros sistemas por muito tempo (Ponman et al., 1994;
Vikhlinin et al., 1999).

O modelo citado acima apresenta diversas inconsisténcias com medidas em raios-
X e em 6ptico. Primeiramente, com excecao do nimero pequeno de galaxias, FGs
parecem ser mais semelhantes a aglomerados de galaxias do que a grupos de galaxias.
A emissao do gas em raios-X possui temperaturas altas, atingindo as vezes mais de
4keV (equivalente a 4,6 x 107 K) (Khosroshahi et al., 2007), requerendo uma massa
consideravel para manter o gas aquecido, indicando que FGs possuem pocos de po-
tencial gravitacional tipicos de aglomerados' ao invés de grupos de galdxias. Outra
evidéncia nessa direcao vem das altas dispersao de velocidades das galaxias perten-
centes a FGs (Mendes de Oliveira et al., 2006; Miller et al., 2012), que correspondem
a temperaturas relativamente altas do gas quente (Tx).

O modelo anterior também apoia a ideia de que FGs sao formados em altos

redshifts, ou seja, sdo sistemas antigos. Na Figura 4.1, Khosroshahi et al. (2007)

! Aglomerados de galéxias (AG) e grupos de galdxias (GG) sdo mais que uma simples colecdo de
galdxias e halos de matéria escura (contendo de algumas dezenas a milhares de galdxias), pois sdo
permeados por grandes quantidades de gés intergaldctico quente (107 — 108 K), difuso, altamente
ionizado, confinado pelo potencial gravitacional do sistema e que emite fortemente em raios-X,
denominado meio intra-aglomerado (ICM) ou meio intra-grupo (IGrM). Esses sistemas de galdxias
sdo dominados (~ 80% da massa) por matéria escura e o ICM é o maior componente bariénico
(ndo-escuro) desses sistemas (~ 15% da massa).
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apresentam os parametros de concentragao (cz09) medidos para FGs em comparagao
com os de aglomerados de galaxias. E claro pela figura que FGs tem parametros
de concentracao muito mais altos do que o esperado. O fato que FGs possuem
valores altos de cy99 quando comparados a grupos normais indica, por simulagoes
cosmolégicas, que FGs se formaram anteriormente a outros sistemas (Wechsler et al.,

2002).

100 -
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Figura 4.1 Relagao Massa — co99: comparacao entre a concentracao de massa em
grupos fosseis e nao-fosseis e aglomerados. Trés fosseis com perfil de temperatura
resolvido e duas galdxias elipticas superluminosas (do inglés, overluminous elliptical
galazies ou OLEGS) isoladas (diamantes) sdo comparados com aglomerados nao
fésseis (quadrados abertos) de Pratt & Arnaud (2005), extraida de Khosroshahi
et al. (2007).

Conforme mencionado anteriormente, o modelo padrao para formacao de FGs
implica que a galdxia central é o resultado de um vasto niimero de fusoes de galaxias
em um grupo/aglomerado. Visto que grupos fésseis contém poucas galdxias, e o
tempo necessariamente longo para fusao de galdxias em um aglomerado, conclui-se
que este sistema esteja em um estagio de evolucao bem avancado. Portanto, essas
estruturas, em geral, deveriam apresentar perfil radial de temperatura positivo, ja

que o tempo de resfriamento do gas nas regioes internas sao menores que o tempo de
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Hubble. Dado que os FGs seriam mais velhos no modelo padrao, a extensao dessa
regiao interna fria deveria ser ainda maior nos FGs quando comparados a sistemas
mais jovens. Surpreendentemente, FGs apresentam uma contradigao adicional ao
modelo padrao, uma vez que estes sistemas mostram auséncia desse niicleo extenso
e frio nas suas regides centrais, indicando um tempo de formacao mais recente.
Isso contradiz a ideia desses sistemas serem dinamicamente velhos e de formagao
“precoce”.

Essas contradicoes com o modelo padrao colocam em cheque aspectos importan-
tes como a idade e o processo de formacao de FGs, e a auséncia de ntcleos frios
desenvolvidos. Como resultado, coloca-se em divida o grau de confiabilidade que
temos nos modelos aceitos de formacao de estruturas em larga escala atualmente
(Aguerri et al., 2018; Corsini et al., 2018; Johnson et al., 2018), e realcam a im-

portancia do estudo desses objetos peculiares.

4.2 Observacoes e Reducao de Dados em Raios-X

O satélite XMM-Newton foi colocado em uma érbita de 48 horas no dia 10 de
dezembro de 1999. Com uma Orbita altamente excéntrica, em seu lancamento, ele
alcancava um apogeu de cerca de 115.000km e um perigeu em torno de 6000 km
(XMM-Newton Users Handbook, Issue 2.20, 2022). Existem trés tipos de instru-
mentos a bordo do XMM-Newton: O primeiro conjunto de cameras é o EPIC (do
inglés, Furopean Photon Imaging Camera), que carrega trés cameras CCD de raios-
X, compostos por duas das cameras CCD MOS (do inglés, Metal Ozide Semicon-
ductor) e uma CCDs pn, eles cobrem um campo de visao de ~ 30" de diametro e
uma faixa de energia de 0,2—12,0keV; o segundo é o conjunto de espectrometros
de rede de difragao reflexiva de alta resolugdo chamado RGS (do inglés, Refiec-
tion Grating Spectrometer) que uma andlise com mais detalhes das abundancias
de elementos individuais; por outro lado, seu campo de visao e sua faixa de ener-
gia (~0,35—2,48 keV) sdo bem mais limitados. O terceiro instrumento a bordo do
XMM-Newton é um telescépio éptico/UV, o Monitor Optico (do inglés, Optical
Monitor ou OM), que observa simultaneamente as mesmas regioes que a EPIC em

comprimentos de onda ultravioleta e visivel.

4.2.1 Reducao de dados

Nossa analise é baseada em observagoes da camera EPIC do XMM-Newton do
grupo féssil RX J10074-3800 e suas principais propriedades observacionais estao lis-
tadas na Tabela 4.1. Realizamos a andlise de dados com o pacote de andlises de
dados do satélite XMM-Newton (XMM-Newton Science Analysis System, SAS, em
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inglés) versao xmmsas-v18.0.0 e os arquivos de calibragao atuais (Current Calibra-
tion Files, CCF, em inglés) na data de 06/07/2022, Arquivos de dados de observagao
(Observation Data File, ODF) foram processados com tarefas emchain e epchain
para garantir as calibragoes mais recentes. Filtramos os soft flares dos detectores
MOS 1, MOS 2 e pn usando as ferramentas mos-filter e pn-filter, respectiva-
mente. Incluimos apenas eventos com FLAG=0 e PATTERN<12 para dados MOS e
com FLAG=0 e PATTERN<4 para dados pn, como recomendado?. Depois do processo
de filtragem dos flares, o tempo de exposicao efetivo total é mostrado na Tabela
4.1, onde, em alguns casos, se perde 60% do tempo observado inicialmente. Para
certificar de que haja apenas emissao pelo ICM, fontes pontuais detectadas pela
ferramenta wavdetect e confirmadas a olho nu foram excluidas de anélises posteri-
ores. A selecao e filtragem adicionais foram aplicadas para obter a melhor resolucao
espectral: apenas eventos com FLAG == 0 e PATTERN < 12 foram selecionados
para dados MOS; apenas eventos com FLAG == 0 e PATTERN < 4 foram seleci-
onados para dados pn. Os espectros foram extraidos das regides de interesse e os
arquivos de matriz de redistribui¢ao (Redistribution Matrix Files, RMF) e arqui-
vos de resposta auxiliar (Auxiliary Response Files, ARF) foram gerados usando as
ferramentas do SAS rmfgen e arfgen, respectivamente. Os canais espectrais foram
agrupados, no minimo, com 20 contagens por canal, usando a ferramenta grppha.
Extraimos os espectros de uma regiao anelar centrada no centro do aglomerado com
diferentes raios. Usando o mesmo centro, extraimos espectros de anéis concéntricos,
que juntos abrangem o campo de visao de um raio R de 5, limitados pela contagem
da fonte em relagao ao background.

Fontes extensas podem cobrir todo o FOV da camera, e consequentemente, a
compensac¢ao do background deve ser realizada sem o uso de dados do FOV. Para
extrair os parametros fisicos do grupo féssil corretamente, é preciso modelar tanto
o background coésmico difuso em raios-X quanto o background instrumental, ambos
descritos na Secao 4.2.2. Os arquivos de background foram criados e seus espectros
usados para modelar o background para cada observacao e detector usando a ferra-
menta evgpb, que gera uma lista de eventos da componente do background quiescente
instrumental normalizada a observacao. Arquivos de background foram criados com
duas vezes a exposi¢ao de cada observacao para cada detector. Todos os arquivos
de background passaram pelo mesmo processo de calibragao e filtragem descritos
acima. A seguir, descreveremos o método para modelar as diversas componentes de

background.

2Acesse EPIC Status of Calibration and Data Analysis XMM-SOC-CAL-TN-0018 (Smith,
2019). Disponivel em https://xmmweb.esac.esa.int/docs/documents/CAL-TN-0018.pdf
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Tabela 4.1 Observacoes e propriedades basicas de Grupo Féssil de galaxias RX
J10074-3800.

Nome AR DEC z XMM ObsID Data da Tempo de Exposigao
(hh:mm:ss)  (dd:mm:ss) observagao Efetivos® (ks)

RX J1007+3800 10 07 42,53 +38 00 46,80 0,112 0653450201  Nov 2010 42,0 (29,7, 29,6, 28,0)

0824910101  Mai 2018 57,5 (23,4, 22,5, 46,1)

0824910201  Out 2018 27,0 (22,1, 23,1, 20,0)

offset 10 08 55,41  +37 34 59,8 - 0821730401 Abr 2019 22,0 (**, 19,9, 17,7)

Note — # Os tempos de exposicao efetivos de MOS1, MOS2 e pn para XMM-Newton estao listados entre parénteses.

4.2.2 Modelagem do background da camera EPIC

As cameras EPIC possuem um sistema de filtros com seis configuracoes diferen-
tes. A configuracao com filtro na posicao fechada (filter-wheel-closed, FWC) gera
exposigoes dominadas somente pelo background instrumental. Os eventos das ob-
servagoes indicadas como FWC (do inglés, filter-wheel-closed) sao importantes para
estimar a contribuicao do background nos espectros cientificos observados. Em vez
de subtrair os eventos FWC de cada espectro observado, nés o modelamos simulta-
neamente com as observacoes cientificas e observacoes do FWC para determinar os
parametros fisicos dos grupos fésseis (Mernier et al., 2015; Su et al., 2017, 2019). In-
cluimos observagoes offset adicionais de modo a determinar a componente astrofisica
do background em raios-X.

Para modelar o background total da camera EPIC, temos que caracterizar cada
uma de suas componentes. A modelagem do background pode ser classificada em

dois tipos distintos:

1. Background astrofisico em raios-X (do inglés, Astrophysical X-ray background
ou AXB), que abarca todas a emissdo em raios-X de fontes astrofisicas. O
AXB inclui a bolha quente local (do inglés, Local Hot Bubble ou LHB), a
emissao térmica da Via Lactea (do inglés, Milky Way ou MW) e a emissao

cosmica difusa em raios-X (do inglés, Cosmic X-ray Background ou CXB);

2. Background nao astrofisico em raios-X (do inglés, Non-X-ray background ou
NXB), que consiste em particulas detectadas no CCD e interpretadas como
fétons (eventos). O NXB contém o background de raios-X induzidos por
particulas de altas energias (do inglés, hard particles ou HP) e por prétons

moles com nivel quiescente de background (do inglés, soft protons ou SP).
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Table 4.2. Linhas instrumentais e SWCX consideradas.

MOS pn
Centroide®* Linha  Centroide® Linha
0,56° O VII 0,56° O VII
0,65° O VIII 0,65 O VIII
1,49 Al K, 1,48 Al K,
1,75 Si K, 4,51 Ti K,
5,41 Cr K, 5,42 Cr K,
5,90 Mn K, 6,35 Fe K,
6,40 Fe K, 7,47 Ni K,
7,48 Ni K, 8,04 Cu K,
8,64 Zn K, 8,60 7n K,
9,71 Au K, 8,90 Cu Kg
9,57 Zn Kg
Note. — @ Centréide da linha em unidades

de keV. P Linhas de SWCX.

4.2.2.1 Componente induzido por particulas de altas energias (HP)

Particulas de altas energias atingem sendo detectadas no CCD em todas as
dire¢oes quando a configuracao do filtro estd fechado, produzindo um padrao de
deteccao de emissao continua e um conjunto de emissao de linhas de fluorescéncia
para cada detector. Por essa razao, a observacao do tipo FWC é uma boa estima-
tiva para descrever o background HP. Como os fluxos das linhas variam ao longo do
detector, a modelagem do background de HP permite uma estimativa mais precisa
desses fluxos comparado a subtragao direta (Mernier et al., 2015; Snowden & Kuntz,
2014). Essas linhas instrumentais sao modeladas por um perfil de linha gaussiana
simples, gauss, em que a largura da linha ¢ limitada a < 0,3 keV. O centroide de
cada linha é fixo no valor listados na Tabela 4.2.

Para modelar a emissao do continuo produzidas por essas particulas, usamos

uma lei de poténcia com indice duplo, bknpow, descrita abaixo.

( ) KE_Fl se I/ S Ebreak7 ( )
A(E) = 4.1
KEZDE™  se B> Bpea

onde, I'y e I'y sao os indices da lei de poténcia para E < Fyeax € E > FEpreak,
respectivamente. Fi..x € a energia que ocorre a transicao de comportamento entre
as leis de poténcia, dado em unidades de keV e K ¢é a normalizagao em unidades de
fétonskeV—1em 2571
em 3keV (Kuntz & Snowden, 2008).

Para restringir os parametros instrumentais da NXB, usamos as observagoes do

em 1keV. A transicao entre as leis de poténcia, Fjeax, ¢ fixa
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FWC obtidas do repositério do XMM-Newton através da tarefa evqpb®. Esta tarefa
cria uma lista de eventos extraidos do repositério de observacoes do FWC, contendo
os eventos associados a componente QPB, com a data mais proxima a data de cada
observacao de ciéncia. Para gerar esta lista de eventos, os eventos sao oversampling
ou sobreamostragem por um fator de N vezes o tempo de exposicao da observagao
de ciéncia. Neste trabalho, utilizamos N=6. Para manter a selecao de CCDs iguais
entre as observacoes de ciéncia e FWC, removemos CCDs que apresentam anoma-
lias (saida B, do inglés, bad) para energias < 1keV usando a tarefa emanom®. As
listas de eventos foram filtradas e limpas com os mesmos bons intervalos de tempo,
PATTERN e FLAG que os dados observados.

O modelo de NXB contém uma componente de uma lei de poténcia com dois
indices (do inglés, broken power law ou bknpow) e um conjunto de linhas de fluo-
rescéncia (Kuntz & Snowden, 2008) (HP); e uma lei de poténcia adicional caso a
observacao esteja contaminada por prétons moles (SP). Para cada observacao, as
razoes entre as normalizacoes K entre a observacao de cada FG e do seu respectivo
FWC sao obtidas pelo ajuste espectral da regiao dos cantos do detector e fora do

FoV (do inglés, unexposed corners) para ambas as observagoes FG e FWC.

4.2.2.2 Componente de préton suave residual

Mesmo apés a filtragem dos flares, o background pode conter uma componente
residual de baixa intensidade e grandes intervalos de tempo de variagao. A compo-
nente de contaminacao residual por flares dos SP pode ser ajustada simultaneamente
com o espectro observado. A insercao desse componente adicional é determinada ao
compararmos as taxas de contagens por unidade de drea na banda de energia 6—12
keV de uma regiao interna excluindo um centro de raio de 10') e a regiao cujos cantos
nao sao expostos de cada detector e observacao. Se essa razao for superior a 1,15,
consideramos que essa observacao foi contaminada pelos flares residuais de protons
moles (De Luca & Molendi, 2004), como no caso da observacao pelo detector pn.
Para observacoes contaminadas, incluimos uma lei de poténcia, powsg, para modelar
esse componente de proton macio residual. O indice da lei de poténcia pode variar
entre 0,1 e 1,4 (Snowden & Kuntz, 2014).

4.2.2.3 Bolha quente local e emissao térmica da Via-Lactea

O componente MW é a emissao térmica de raios-X do halo da Via-Lactea, e o
componente LHB ¢ a emissao térmica da bolha quente local. Ambas sao emissoes

de primeiro plano (do inglés, foreground). Em baixas energias (abaixo de ~1keV),

3https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/sas/current/doc/evqgpb/evqpb.html
“https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/sas/current/doc/emanom. pdf
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o fluxo desses dois componentes ¢é significativo quando comparado a emissao do FG.
Por isso, consideramos que tanto a componente LHB quanto a componente MW sao
caracterizados com dois modelos apec cada, onde assumimos que as abundancias
sao solares e redshifts nulos. Ambas as temperaturas sao deixadas livres, mas é
esperado que estejam na faixa de 0,15—0,6 keV. O componente MW ¢é absorvido

por um gas cuja densidade numérica da coluna de hidrogénio ¢é calculada a partir
da linha de visada na direcao do FG RX J1007+3800.

4.2.2.4 Emissao césmica difusa em raios-X (CXB)

A componente de emissao césmica difusa em raios-X vem da contribuicao de to-
das as fontes pontuais nao resolvidas, emitindo em raios-X (lembrando que excluimos
todas as fontes pontuais resolvidas em raios-X). Para estimar sua contribui¢ao no
background total da camera EPIC, consideramos uma componente de lei de poténcia

cujo indice I' é fixo em 1,46 e absorvida pelo meio interestelar da Galéxia.

4.2.3 Analise espectral

Para determinar os parametros do modelo AXB, modelamos varias componentes
de background que consistem em: (i) uma lei de poténcia, powegg, com indice fixado
em [' = 1,46, que caracteriza o background césmico em raios-X (CXB) (De Luca
& Molendi, 2004); (ii) emissao térmica, apecyy, com uma temperatura fixada em
0,26 keV representando a emissao da Via Lactea (MW) (McCammon et al., 2002) e
outro modelo de (iii) emissao térmica, apecyyg, com temperatura fixada em 0,10 keV
para a emissao da bolha local (LHB). A abundancia e o redshift foram fixos em 1 e
0, respectivamente, para apecyy € apecrgs. 1odas as componentes do AXB, exceto
apeciys, sao absorvidas pelo gas mais frio do plano galactico com uma densidade de
coluna numérica de hidrogénio, caracterizado pelo modelo phabs. De acordo com
suas posicoes no céu e da ferramenta nH Column Density®, o valor da coluna de
densidade numérica de hidrogénio para RX J1007+3800 ¢ 1,36 x 10** cm=2. TAs
secoes de choque de fotoionizacao adotadas sao de Balucinska-Church & McCammon
(1992) com a segao de choque de He atualizada (Yan et al., 1998). Determinamos os
parametros AXB ajustando simultaneamente os espectros da observacao de offset
que encontramos para toda a area de extragao de FoV, suas respostas, seus corres-
pondentes espectros e respostas associados ao FWC e um espectro RASS de uma
regiao de 0,3°-0,9° (~ 2Ry — 6Ra0) anular, usando a X-Ray Background Tool®.
Para a observagao de offset do RX J1007+3800, os parametros de melhor ajuste

para esses componentes sao apresentados na Tabela 4.3.

Shttps://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
Shttps://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/xraybg/xraybg.pl
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Table 4.3. Parametros de melhor ajuste para componentes de fundo de raios-X
usando a observacao de offset® para RX J100743800.

FG CXB® MW¢  LHBY

RX J1007+3800 31707 58707 44707

Note. — # Resultados para as normalizagoes
de vérios componentes (nao instrumentais) do
background de raios-X para uma regiao circular
com 12’ de raio.

b A normalizacdo do componente da lei de
poténcia (I'=1,46) é dada em unidades de
10~* fotonskeV~tem™2s7! at 1keV.

¢ A normalizagdo da componente térmica apec
(kT = 0,26keV), integrada na linha de visada,
1/47[Da(1 4 z)]* [ npnedV dada em unidades
de 10719 cm™5.

4 A normalizacio da componente térmica apec
(kT = 0,10keV), integrada na linha de visada,
1/47[Da(1 4 2)]*> [ npn.dV dada em unidades
de 107 ecm=5.

Para o componente NXB, cada detector MOS e pn é representado por um con-
junto de linhas instrumentais fluorescentes e um espectro continuo. Também in-
cluimos as linhas SWCX. Para determinar os parametros NXB, primeiro ajustamos
simultaneamente os espectros dos dados de canto nao expostos (do inglés, unezposed
corners) de ambos FG e seus produtos das observagoes FWC (da tarefa evgpb) para
cada observacao EPIC. Com isso, determinamos a contribuicao de NXB com relagao
a distribuicao genuina de raios-X através das razoes das normalizagoes K entre as
suas leis de poténcia de dois indices. Estas razoes sao posteriormente fixas para cada
regiao de interesse de uma dada observagao.

O ajuste espectral foi realizado na faixa de energia de 0,5-10,0keV e 0,7-10,0 keV
para detectores MOS e pn, respectivamente. Para cada regiao de interesse, ajusta-
mos conjuntamente os espectros do FG e seus FWC para cada observagao. Consi-
deramos o seguinte conjunto de modelos: phabs X (apecgrxjigor + powerlawcxs
+ apecyw) + apecpup. lodos os dados FWC foram definidos como zero para este
modelo. Os parametros AXB foram fixos nos valores de melhor ajuste listados na
Tabela 4.3. A extingao galdctica é modelada através do modelo phabs, fixada no
valor médio relatado de nH de HI4PI Collaboration et al. (2016). A emissao do gas
quente do RX J1007+43800, apecgrxyioo7, ¢ modelada para cada regiao de interesse
com redshift fixado em 0,112. A temperatura do plasma, suas abundancias e inten-

sidade de emissao (normalizagao) sao deixadas livres, mas foram associadas entre si
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para cada instrumento. O modelo NXB contém os componentes NXB, incluindo a
lei de poténcia de indice duplo, conjunto de linhas instrumentais fluorescentes e de
SWXC e se necessario a lei de poténcia para caracterizar o continuo quiescente do
préton mole (do inglés, soft proton. Vinculamos os parametros NXB dos espectros
observados e seus dados FWC para cada regiao de interesse.

O segundo conjunto de modelos caracteriza as componentes do background do
NXB, e os espectros nao foram detectados como eventos, ja que as particulas que
geram o NXB nao sao de fato lidas pelo instrumento. Portanto, geramos e con-
tabilizamos apenas os Arquivos de Resposta Matriciais (RMF) de cada detector.
Os parametros dos modelos NXB foram vinculados entre a observagao do FG e
seu respectivos dados de FWC. No entanto, o centroide e as linhas instrumentais
da MOS e pn diferem, portanto, sao configuradas independentemente (veja Tabela
4.2). O ajuste espectral foi realizado com o programa XSPEC v12.12 (Arnaud, 1996)
usando a estatistica de qui-quadrado (x?). Abundancia solar adotada foi protosolar
de Anders & Grevesse (1989). Avaliamos os parametros livres realizando o ajuste
simultaneo da MOS1, MOS2 e pn, com um nivel de confianca de 1o. Os resultados
dos ajustes espectrais das temperaturas e abundancias para FG RX J100743800sao

apresentados e discutidos neste Capitulo.

4.3 Fracao da luz intra-aglomerado

A luz intra-aglomerado (ICL) é a luz de estrelas que ndo estao gravitacionalmente
ligadas as galaxias-membro de um aglomerado, mas estao gravitacionalmente ligadas
ao potencial gravitacional do aglomerado em si.

Incorporamos a andlise 6ptica de luz intra-aglomerado usando o software CICLE.
CICLE (CHEFs ICL Estimator) é um algoritmo especialmente projetado para es-
timar a fragdo de luz intra-aglomerado (ICLf) em aglomerados de galaxias, sem os
requerimentos envolvidos nas suposicoes a priori relacionadas aos perfis radiais sobre
a extensao da luz das galaxias, ou sobre cortes arbitrarios de superficie de brilho.
A fim de separar a contribuigao galdctica daquela do ICL, as estrelas de primeiro
plano sao geralmente mascaradas e as galdxias sao ajustadas usando bases orto-
normais chamadas CHEFs (Fungoes Chebyshev-Fourier, Jiménez-Teja & Benitez,
2012). Além disso, os CHEF's provaram ser capazes de ajustar extremamente bem
galaxias com morfologias muito diferentes. Para separar a luz da BCG da ICL,
CICLE delineia os limites do BCG aplicando uma técnica mais sofisticada antes de
modela-la com os CHEFs. Ele calcula a curvatura em cada ponto da superficie com-
posta BCG+ICL. A curvatura é definida como a diferenga na inclinagao entre um
ponto e sua vizinhanga. Uma vez achada a regiao onde a inclinacao das superficies

compostas é maximizada, a transicao da BCG para o ICL esta determinada. Em
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seguida, o CICLE remove o componente da BCG e usa a regiao circundante para
interpolar a ICL.

Esta técnica foi aplicada em diversas amostras de aglomerados para medir a ICL,
como os aglomerados de galaxias do levantamento Cluster Lensing And Supernova
survey with Hubble (CLASH) (Jiménez-Teja et al., 2018), entre outros aglomera-
dos (de Oliveira et al., 2022; Jiménez-Teja et al., 2019). Os resultados mostraram
que os aglomerados em fusao tem uma marca caracteristica na distribuicao da ICL
em diferentes comprimentos de onda (distribui¢ao espectral de energia ou SED). A
fracao de luz intra-aglomerado (ICLf) definida como a razao de fluxo da ICL pela
luz total (ICL+ galaxias) dos aglomerados em fusdo mostram um excesso de fluxo
no 4000-5000 A no referencial de repouso nesta faixa de comprimento de onda, que
corresponde aproximadamente ao pico de emissao das estrelas da sequéncia prin-
cipal dos tipos espectrais de A-tardia (do inglés, late-A) ao precoce-F (do inglés,
early-F). Como mencionado acima, o ICLf é definido como a razao de ICL para luz
total do aglomerado (ou seja, ICL + galdxias). Os autores levantaram a hipdtese
de que as fusoes amplificam violentamente a remocao de gas por forca de maré,
removendo rapidamente estrelas da parte externa das galaxias. Além disso, es-
sas estrelas brilhantes de vida relativamente curta, forcadamente injetadas no meio
intra-aglomerado por fusao, aumentariam temporariamente o fluxo de ICL em 4000-
5000 A antes de evoluir para fora da sequéncia principal. Apés sairem da sequéncia
principal, tais estrelas reduziriam sua contribuicao em fluxo nesta faixa de compri-
mento de onda e retornariam a distribui¢ao de comprimento de onda da ICLf para
aquela caracteristica de aglomerados relaxados, ou seja, plana. Assim, mesmo que a
ICLf total em um determinado tempo possa nao ser um indicador robusto do estado
dindmico do aglomerado, como mencionado em Rudick et al. (2011), a ICLf para
intervalos de comprimentos de onda especificos pode fornecer informacoes sobre o
estado dinamico do aglomerado em um determinado momento.

A distribuigao de luz intra-aglomerado (ICL) pode teoricamente atuar também
como um indicador de idade. Para se ver como a ICL pode ser usada para por
vinculos na idade dos FGs assumiremos, para efeito de argumento, que podemos
classificar os processos de crescimento da ICL em dois tipos: aqueles que (a) aumen-
tam com a massa do sistema, daqueles que (b) ndo aumentam. O primeiro caso, (a),
a fusao de aglomerados amplifica a interacao galaxia-galaxia pela forca de maré du-
rante a fusao em si, com ruptura das anas brancas e fusoes com as BCGs; a producgao
de ICL aumenta em comparacao a soma da [CL dos aglomerados individualmente
no estagio prévio a fusao (e.g. Jiménez-Teja et al., 2021; Rudick et al., 2011). O se-
gundo caso, (b) efeito de forcas de maré regular devido ao atrito dindamico interno do
sistema. Outros processos menores, como a formacao estelar do gas arrancado das

galdxias-membro (e.g. Sun et al., 2010), podem ser incluidos em (a) ou (b). Espera-
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se que a ICL aumente continuamente com a massa do aglomerado (e.g. Rudick et al.,
2011). A classificacao dos tipos de crescimento de ICL descrita anteriormente sugere
que a produgao de ICL ocorre em dois regimes diferentes: um regime continuo, onde
a ICL é produzido por forcas de maré potencializado por atrito dinamico interno
(entre eventos de fus@o) e um regime violento durante as fusdes com uma injegao
rapida de estrelas de ICL. Isso implicaria que, ao longo do tempo, o crescimento
da massa do aglomerado e do ICL sao diferentes. Nesta visao muito simplificada,
quando dois aglomerados se fundem, a massa final é a soma de suas massas pre-
viamente a fusao, mas a ICL do sistema final seria maior que a soma do ICL de
cada sistema antes da fusao, dado que o préprio processo de fusao produziria nova
ICL através do regime violento. Entre as fusoes, a ICL ainda continuaria a crescer,
embora a massa do aglomerado nao. Assim, se dois aglomerados se formaram ao
mesmo tempo, seguindo diferentes arvores de fusao e mantendo histéricos de fusao
médios semelhantes, ou seja, com distribuicoes de massa geral semelhantes de halos
e sub-halos, seria de se esperar que eles tivessem massas e razoes ICL/massa seme-
lhantes, em qualquer época particular, com um crescimento constante do tltimo,
que continuaria mesmo depois que todos os halos ligados ao redor colapsassem no
sistema final. Por outro lado, se um desses sistemas (S1) se formasse antes do outro
(S2), ele atingiria sua massa final maxima antes de S2 e comegaria a aumentar sua
razao ICL/massa apenas sob o regime estaciondrio. Assim, no momento em que
S2 tivesse sua ultima fusdo, S1 teria a mesma massa, mas uma razao [CL/massa
maior que S2. Segundo o modelo padrao, FGs corresponderiam ao S1 e, portanto,
seria de se esperar que eles tivessem uma relagdo ICL/massa aprimorada. O mesmo

raciocinio pode ser aplicado a razao ICLf/massa.

4.4 O caso de RX J100743800

A primeira a andlise conjunta de dados de raios-X, espectroscopia Otica e
ICL foi usada para testar a idade de grupos fésseis foi para o FG classico SDSS
J100742.53+3800466 (RA=10h 07m 42,5s, Dec=+38° 00m 47,5s) em z=0,112, o qual
publicamos em Dupke et al. (2022) e apresento os resultados principais nesta Segao.
Incorporamos a anélise éptica da luz intra-aglomerado utilizando o software CICLE,
aplicado as imagens obtidas pelo Hubble totalmente calibradas de RX J1007+3800,
tanto nas bandas F435W quanto na F606W. Os resultados mostram a distribuicao
espacial da ICL relativamente compacta (especialmente no filtro F606W), altamente
concentrado em torno do BCG (Figura 4.2). Sua distribuigao é suave, sem sinais
de subestrutura, saliéncias ou irregularidades significativas. As ICLfs obtidas sao:
7,24+3,48% e 12,3940, 5%, para as bandas F435W e F606W e limites de deteccao

de 137,7kpc e 178,0kpc, respectivamente. As barras de erro incluem tanto o erro
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fotométrico associado a medida do fluxo da ICL e das galaxias aglomeradas, como
o erro tedrico associado ao algoritmo CICLE. Os mapas da ICL em ambos os filtros

sao exibidos na Figura 4.2 com as imagens originais RX J1007+3800.

1'=120kpc 1'=120kpc__:

1'=126 kpc" P 1'=120 kpc | 7%

Figura 4.2 ICL medida com CICLE (esquerda) e imagem (direita) do RX
J1007+3800, no filtro F606W (acima) e no filtro F435W (abaixo). As imagens
estao em diferentes escalas de brilho para melhorar a visibilidade. A dire¢ao norte
é acima e leste a esquerda.

A ICLf pode ser usada como um indicador do estagio dinamico de um aglomerado
de galdxias na faixa de redshift 0,18 < z < 0,55 (Jiménez-Teja et al., 2018, 2019).
Aglomerados em fusao — ou dinamicamente ativos —, mostram uma assinatura clara
na [CLf em diferentes comprimentos de onda: um excesso no ICLf medido nos filtros
que correspondem ao pico de emissao de estrelas do tipo A-tardia ou F-precoce, daqui
em diante chamado excesso de ICL azul (do inglés, Blue ICL Ezcess ou BIE). Os
aglomerados relaxados apresentaram um ICLf constante (dentro das barras de erro)
independentemente da banda éptica usada para medi-lo. O BIE é consistente com
o fato de ser produzido pela remocao de populagoes estelares relativamente mais
jovens e de vida mais curta nas partes externas das galdxias na ICL durante a fusao.
Nesse cenario, seria esperado que a populacao mais brilhante A—F responsavel pelo
BIE deixasse a sequéncia principal em direcao ao locus das Gigantes, desaparecendo

efetivamente do ICLf nas frequéncias correspondentes ao BIE, dentro de uma escala
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Figura 4.3 Distribuicao da ICLf no referencial de repouso para aglomerados em fusao
(vermelho) e relaxados (azul) estudados em Jiménez-Teja et al. (2018) e o candidato
a FG RXJ105452.03+552112.5 (verde) (Yoo et al., 2021). As linhas pretas indicam
a média ponderada do erro de cada subamostra do tipo espectral da sequéncia prin-
cipal e as areas sombreadas coloridas, a média dos erros. As linhas verticais em cinza
no topo da figura dividem o intervalo de comprimento de onda esperado para o pico
de emissao para uma estrela média da sequéncia principal. Embora a distribuigao
dos aglomerados relaxados seja predominantemente plana, a dos aglomerados em
fusao mostra um excesso na regiao correspondente aos picos de emissao das estrelas
tardias do tipo A e precoce do tipo F. A distribuicao RX J1007+4-3800 é mostrada
pelos quadrados pretos, e nao segue o comportamento tipico de um aglomerado em
fusao e nem de um tipico aglomerado relaxado. Por uma questao de visibilidade,
usamos um tamanho de simbolo maior que as pequenas barras de erro para o filtro

F606W.

de tempo relativamente curta apds ser removida. Dada uma meia-vida para esta
populagao estelar de cerca de ~ 2 Gyr (para uma estrela F2) apds ser removida,
seria razoavel supor que essa seria a duracao do BIE, apds o qual, observariamos
a distribuicao geral de comprimento de onda ICLf semelhante a de aglomerados
relaxados, ou seja, um perfil de distribuigao plana (Figura 4.3).

Na Figura 4.3 também mostramos um aglomerado em fusao recentemente me-
dido, WHL J013719.8-08284 em z=0,566 (Jiménez-Teja et al., 2021), dois aglome-
rados Frontier Fields com ICL analisados recentemente, A370 (z=0,375) e S1063
(z=0,348) (de Oliveira et al., 2022). Comparado com os sistemas que analisamos
em trabalhos anteriores acima mencionados, na Figura 4.3 pode-se observar que
RX J1007+43800 se comporta de maneira diferente de todos os aglomerados: nao
apresenta um ICLf constante nem o descrito anteriormente pelo BIE. Embora os va-
lores obtidos para a banda F435W sejam consistentes com os aglomerados relaxados
para ambos FGs, os valores de ICLf calculados para a banda F606W sao superiores
aos valores tipicos encontrados para os sistemas passivos/relaxados. Além disso, o

ICLf medido para a banda F606W ¢ significativamente maior quando comparado
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Figura 4.4 Comparacao dos valores da ICLf/Mj5gg no referencial de repouso. Mostra-
mos os valores derivados da ICLf para RX J1007+3800 (black), para todos os aglo-
merados relaxados (azul) e em fusdo (vermelho) analisados em Jiménez-Teja et al.
(2018) e também para os aglomerados do Frontier Field AS1063 and A370 (de Oli-
veira et al., 2022), o aglomerado WHL J013719.8-08284 (Jiménez-Teja et al., 2021)
e o candidato a FG RXJ105452.03+552112.5 (verde) (Yoo et al., 2021). Abaixo,
mostramos as curvas de transmissao dos filtros do HST usados para determinar a
ICL no RX J1007+43800 . A parte sombreada de erro sao as mesmas da Figura 4.3.

ao F435W. Essa particularidade poderia, em principio, ser esperada se o sistema
estiver ha muito tempo sem fusoes. Se o sistema continuasse inalterado por muito
tempo, seria de se esperar que as estrelas removidas por forca de maré fossem de tipo
velhas/tardias, e como toda a formagao de novas estrelas aconteceria em galdxias,
a ICLf na banda mais azul seria reduzida e na banda mais vermelha aumentada,

conforme observamos para esse FG.

4.4.1 Perfis de temperatura e abundancia

Comparamos diferentes formas de tratamento do background em raios-X com o
XMM-Newton. A primeira esta descrita em detalhes na Segao 5.1 e esta representada
em azul na Figura 4.5. Além desta, também realizamos o ajuste espectral seguindo
o ESAS Cookbook”. Os resultados deste método alternativo sao consistentes com o
anterior, como mostrado na Figura 4.5. As barras de erro das razoes de abundéancia
sao dadas ao nivel de significancia de 68%. Adotamos os valores de abundéancia
reportado por Anders & Grevesse (1989).

Para as observagoes de raios-X do RX J1007+3800, extraimos espectros de cinco
regioes anulares dentro dos 600 kpc centrais: 0-50 kpc, 50-100 kpc, 50-150 kpc, 150—
300kpc e 300-600 kpc. No redshift de RX J1007+3800, 1”7 ~ 2,05 kpc, de modo que

o bin central foi escolhido para cobrir uma regiao significativa do PSF do XMM

"https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs /xmm /esas,/cookbook /xmm-esas.html
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com 280% da fragdo de energia circundada (consulte XMM-Newton Users Hand-
book®). Miller et al. (2012) também analisou uma observagao instantanea do RX
J10074-3800 Chandra que usamos para comparacao. Eles encontraram uma tempe-
ratura do gas de Ty = 2, 60:“8:23 keV incluindo todas as emissoes dentro de 250 kpc
do centro. Esta observacao anterior do Chandra mostrou que a contaminacao AGN
é pequena, com = 4% do compartimento central (0-50kpc) e é limitada a r < 2.
Os ajustes espectrais da regiao central com e sem um 8" central ndo mostraram
diferencgas significativas. O segundo e terceiro compartimentos cobrem o raio de res-
friamento previsto originalmente estimado usando Tx ~ 2,6 keV. As normalizagoes
eram livres e as bandas de energia foram restritas a 0,3-8,0 keV.

Ajustamos os espectros dos detectores MOS 1, MOS 2 e pn simultaneamente
para cada observacao, uma vez que os resultados foram consistentes em todas as
3 observagoes individualmente. Os valores de melhor ajuste de temperaturas e
abundancias sao plotados em laranja na Fig. 4.5 e listados na Tabela 4.4. Am-
bos os perfis de temperatura e abundancia mostram gradientes radiais negativos.
A temperatura do gas intra-aglomerado atinge em torno de 3,0 keV nos 50 kpc cen-
trais, caindo para ~ 1,8keV em > 150kpc. A abundancia de metal é muito alta
no compartimento mais central dentro de 30 kpc atingindo 1,3 =+ 0, 2 solar, caindo
abruptamente por um fator de trés a 75kpc ainda dentro do nticleo quente. A
abundancia entao achata para fora em ~ 0,25 solar. O gradiente de abundancia
central é bastante tipico de nucleos frios, (e.g., De Grandi et al., 2004) mas muito
raro em nucleos nao frios, que sao dinamicamente ativos. Nao temos conhecimento
de nenhum aglomerado de ntcleo nao frio com um gradiente de abundancia tao
acentuado quanto o observado em RX J1007+3800.

A indicacao mais forte de longa idade para RX J100743800 vem da analise
ICLf (Figura 4.3), que mostra uma distribuicdo de cores que nao é consistente
com aglomerados em fusdo (dinamicamente ativos), mas mais compativel com o
observado em “aglomerados relaxados”. Ele mostra indicios de ser ainda mais
antigo do que os aglomerados relaxados analisados até agora, com base no alto

ICLf encontrado no filtro F606W. Conforme mencionado anteriormente, a ICLf

ICLf
Mass

idade relativa do sistema. Com uma massa de ~ 0,64 x 10 M, dentro de rsq,

especifica, ou razao ( ), denotado por ICLf);, pode ser um indicador da
medimos razoes ICLfy,,, significativamente mais altas em comparagao com todos
os aglomerados, tanto relaxados quanto ativos, especialmente nos filtros mais
vermelhos. Para RX J10074-3800 encontramos ICLfy "W =(114456)x 10" M" e
ICLf £506W—(193+24)x 10" M_" para os filtros F435W e F606W, respectivamente,

como pode ser visto na Figura 4.4, onde plotamos o ICLf,, , do referencial de

8xmm-tools.cosmos.esa.int /external /xmm_user_support/documentation

/uhb/onaxisxraypsf.html

83



T T T T T T T T T T T

T ! + Background modeling

T —— Background subtraction
1 H Miller et al. (2012)

w
=)

T

N
Q1

Y
=)

Temperature (keV)

—
L

—_
o1

—_
1

—_
(=]

o
\]-—\
I

|

|

k

Abundance (Solar)

L I L L I L L I L L I L L I L L I_
100 200 300 400 500 600

Radius [kpc]

o

o
o T T T

Figura 4.5 Perfis de Temperatura (keV) e abundancia (solar Anders & Grevesse,
1989) para RX J1007+3800 usando a diferentes modos de subtracao de background.
Em azul, mostramos o resultado ao modelar o background com uma observagao
offset, enquanto em laranja, ao subtrair seguindo ESAS Cookbook. Em verde, mos-
tramos os valores derivados de uma observagao curta do Chandra (Miller et al.,
2012) para comparagcao.

repouso para todos os sistemas mostrados na Figura 4.4. Pode-se ver nessa figura
que ICLf,s,,, calculada para o RX J1007+3800 se destaca de todos aglomerados,
especialmente em sua banda mais vermelha em A ~5400 A, onde estd mais de cinco
vezes maior do que talvez o aglomerado mais relaxado analisado e mais proximo
em redshift e massa, A383 (z=0,187), que, por sua vez, tem um ICLfs , mais que
duas vezes maior que aqueles medidos para os aglomerados em fusao a redshifts
intermediarios MACS J0717.54+3745 (z=0,548), MACS J1149.5+2223 (z=0,544) e
WHL J013719.8-08284 (z=0,566) nessa banda.

4.4.2 Conclusoes

Nessa Segao apresentamos a andlise dos dados de raios-X (XMM-Newton),
6pticos (HST) e espectroscépicos (Gemini) do FG RX J1007+3800, o qual apre-
senta propriedades fisicas contraditérias frequentemente encontradas nesse sistema,

i.e., gradiente central de abundancia, um nicleo quente, e idade avancada. Realiza-
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Tabela 4.4 Média ponderada no erro de todas as observacoes e cameras EPIC
MOS e pn para temperatura e abundancia de Fe para diferentes tratamentos
de background. Os valores reduzidos de x? sao mostrados para cada regiao das
observagoes 0653450201, 0824910101, 0824910201, respectivamente, separadas por
virgula.

Bin Ty Abundance Xed
(kpc) (keV) (solar) Obsl1,2,3
Modelacao do background

0-51,3 295+ 0,11 0,76 £ 0,10 1,27, 1,11, 1,85
51,3-102,6 3,05 £ 0,11 0,43 £ 0,06 1,02, 0,89, 1,12
51,3-147,7 2,92 £ 0,08 0,40 £ 0,04 1,08, 1,04, 1,11
147,7-307,8 2,69 = 0,10 0,18 £ 0,03 1,07, 1,20, 1,05
307,8-615,6 1,63 £ 0,07 0,09 £ 0,01 1,08, 1,39, 1,18

Tratamento do background seguindo ESAS cookbook

0-30 3,084£0,15  1,33+0,21 1,06, 1,7 ,1,2
0-50 3,0£0,10  0,924+0,08 1,13, 1,13 ,0,96
50-100 3,03£0,10  0,43+0,06 0,91, 1,19, 0,98
50-150 2,88+0,07  0,414+0,04 1,06, 1,05, 0,95
150-300 2.45+0,09  0,2840,03 0,97, 1,16, 1,09
300-600 1,78+0,10  0,2440,06 1,00, 1,07, 1,07
Outer 1,7240,08  0,4+0,12 1,14, 1,19, 1,27
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mos uma analise combinada de ICLf multi-filtro nesse FG genuino para testar o seu
estado dinamico e idade e comparamos com outros sistemas em fusao e relaxados,
em que analises semelhantes foram realizadas. Abaixo, listamos nossos principais

resultados:

1. A auséncia de um ntcleo frio em RX J1007+43800 foi corroborada. Ao invés
disso, encontramos um nticleo quente, onde a temperatura do gas intragrupo
sobe para ~ 3 keV nos 30kpc centrais e cai para ~ 1,8 keV para r>300 kpc.
A abundancia de metal central é muito alta, atingindo valores supersolares
(1,3 solar) nos 30 kpc centrais e caindo muito abruptamente em 75 kpc ainda

dentro do nicleo quente.

2. A massa do sistema RX J100743800 derivada da suposicao de equilibrio hi-
drostatico é Magox = (0,95 4 0,11) x 10 My e Mspox = (0,64 £ 0,08) x
10'* M, consistente com a massa derivada da dispersao da velocidade da
galdxia Mago, = (1,30 £ 0, 35) x 10 M,

3. A concentracgao de brilho da superficie de raios-X do RX J1007+3800, usando
raios (internos/externos) de (40kpc/400kpc), é crgp = 0,1 £ 0,03. Isso é

consistente com os valores encontrados para aglomerados de nicleo frio (c;g5 >
0,075).

4. A analise da distribui¢ao de comprimento de onda da fragao ICL do FG mostra
a auséncia do excesso de ICL azul (BIE) em desacordo com o que foi encon-
trado para aglomerados em fusdo (dinamicamente ativos) e mais préximos
aos aglomerados relaxados. De fato, ao comparar a distribuicao ICLf do
RX J1007+3800 com outros aglomerados relaxados analisados anteriormente,
pode-se ver que a combinac¢ao tnica de uma reducao em ICLf “azul” com o
aumento em ICLf “verde/vermelho” sugere que o sistema estda relaxado ha

muito tempo.

5. O aglomerado RX J1007+3800 possui idade muito avancada que é particu-
larmente visivel quando se observa a distribui¢ao de ICLf especifica, ou razao
LLLI  Encontramos para RX J1007+3800 ICLEW = (114+56) (10" M)~
e ICLf [P%W= (193424) (10"°My)~" para os filtros F435W e F606W. Isso
é significativamente maior em comparacao com todos os aglomerados, tanto
relaxados quanto em fusao medidos até agora, especialmente nos filtros mais
vermelhos. Isso é o que se espera de um sistema que ha muito tempo nao tem

nenhuma fusao e estd produzindo ICL apenas no regime continuo.

6. Se assumirmos que o ICLf especifico de RX J10074-3800 era o mesmo dos

outros aglomerados, antes da ultima fusao, uma injecao de ICL equivalente
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a 98443 M, yr—! dentro dos 178 kpc centrais, seria necessdrio para elevar o

ICLf especifico aos seus valores atuais.

7. O tempo de resfriamento do sistema estimado a partir da densidade eletronica
central (r< 30kpc) é de 4,8+0,7 Gyr. Este valor pode ser considerado um
limite superior para o tultimo evento de fusao em z~0,45. O limite inferior
pode ser estimado aproximadamente pela completa auséncia de um BIE no

ICLf como ~2 Gyr, ou cerca de uma meia-vida de uma estrela FO-F4.

8. Apesar da auséncia de um nicleo frio, RX J1007+3800 tem caracteristicas
de sistemas de nucleo frio, incluindo uma alta concentragao de fluxo de raios-
X e, em particular, um gradiente de abundancia radial acentuado, atingindo
valores supersolares nos 30kpc centrais e caindo para fora para 0,2 solar a
r>150kpc. Isso indica que pelo menos um dos sistemas pré-fusao que forma-
ram RX J1007+3800 teve um aumento de abundancia central, possivelmente,

ambos os sistemas.

O sistema RX J1007+3800 tem varias caracteristicas de um aglomerado de
nucleo frio, com excecao de nao possuir um ntcleo frio. Isso torna o motivo pelo
qual esse sistema consegue manter um nucleo quente por tanto tempo um problema
aberto. O préximo Capitulo, apresentaremos alternativas para tenta resolver esse
problema através da analise dos mecanismos de enriquecimento de metais, baseado

nas observacoes de abundancias de diferentes elementos no gés intra-aglomerado.
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Capitulo 5

Sistemas Fossels de Galaxias:
Enriquecimento Quimico do Gas

Intragrupo

Neste Capitulo apresentamos os aspectos variados e complementares para lancar
luz sobre a natureza dos grupos fésseis (em inglés, fossil groups - FGs). Em
particular, determinar a importancia relativa do(s) mecanismo(s) de enriqueci-
mento nesses sistemas, para propor hipdteses a origem dos seus nicleos quente
através das suas razoes de abundancia. Apresentaremos resultados dos grupos
fosseis RX J141044145 e RX J0856+4-0553, e reapresentamos resultados do RX
J1007+3800, mas com modelacao espectroscopica optimizada para obtencao das
razoes de abundéancias de diferentes elementos (usando modelo vapec ao invés do
apec), compilando seu perfil radial de temperatura, abundancias elementares, e suas
razoes para estimar a contribuigao relativa de ejecao de SNce, usando os modelos

de SN tedricos menos rejeitados.

5.1 Observacoes e Reducao de Dados em Raios-X

5.1.1 Reducao de dados

Nossa analise é baseada em observacoes da camera EPIC a bordo do XMM-
Newton de trés grupos fosseis, onde suas principais propriedades observacionais estao
listadas na Tabela 5.1. O processo de reducao de dados segue os passos detalhados
na Secao 4.2.1, e resumimos os principais procedimentos a seguir. Aqui, usamos
a versao mais atual do pacote de andlise de dados do satélite XMM-Newton SAS
versao xmmsas-v20.0.0 e os arquivos de CCF. Os arquivos ODF dos detectores
MOS 1, MOS 2 e pn foram reprocessados com tarefas emchain e epchain e filtrados

por flares suaves, onde o tempo de exposicao efetivo total é mostrado na Tabela
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Tabela 5.1 Observacoes e propriedades basicas de Grupos Foésseis de galaxias
da nossa amostra. Observagoes indicadas como offset sao observagoes adicionais
obtidas do XMM-Newton Science Archive para determinar os valores de background
c6smico em raios-X.

Nome AR DEC z XMM ObsID Data da Tempo de Exposicao
(hh:mm:ss)  (dd:mm:ss) observagao Efetivos® (ks)
RX J1007+3800 10 07 42,53 +38 00 46.80 0,112 0653450201 Nov 2010 42,0 (29,7, 29,6, 28,0)
0824910101  Mai 2018 57,5 (23,4, 22,5, 46,1)
0824910201  Out 2018 27,0 (22,1, 23,1, 20,0)
offset 10 08 55.41 437 34 59.8 - 0821730401 Abr 2019 22,0 (**, 19,9, 17,7)
RX J1410+4145 1410 4.19  +414520.88 0,094 0653450301 Jun 2010 16,0 (11,1, 14,5, 4,6)P
0653450801  Jun 2010 16,0 (15,4, 15,6, 13,1)
0842950301 Jun 2020 36,0 (27,2, 28,8, 20,3)
offset 14 18 02,79  +41 49 35.3 - 0761290801 Jul 2015 9,4 (7,9, 8,0, 5,6)
RX JOS56-+0553 08 56 40.72 05 53 47.36 0,004 0653450501  Mai 2010 40,0 (28,4, 30,4, 21,1)
0842950401 Abr 2020 33,0 (27,0, 28,2, 25,0)
offset 09 07 08.06  +05 22 27,3 - 0556214901  Nov 2018 11,4 (11,1, 10,9, 9,5)

Nota — #* Os tempos de exposicao efetivos de MOS1, MOS2 e pn para XMM-Newton estao listados
entre parénteses.
b Esta observacao foi intensamente afetada por flares, consulte a Secio 5.3 para mais detalhes.

5.1. Incluimos apenas eventos com FLAG=0 e PATTERN<12 para dados MOS e com
FLAG=0 e PATTERN<4 para dados pn. Removemos as fontes pontuais resolvidas
pela ferramenta wavdetect. Extraimos os espectros foram extraidos das regices de
interesse e geramos os arquivos de matriz de redistribuicao, RMF, e de resposta
auxiliar, ARF. Os canais espectrais foram agrupados, no minimo, com 20 contagens
por canal, usando a ferramenta grppha. Utilizamos a tabela de valores proto-solares
de Lodders et al. (2009).

Neste Capitulo, nossos resultados sao derivados da modelagem tanto o back-
ground césmico difuso em raios-X quanto o background instrumental, seguindo os

passos descritos na Sec¢ao 4.2.2.

5.1.2 Analise espectral

O procedimento para modelar as componentes AXB e NXB estd descrito em
detalhes na Secao 4.2.3. Aqui, resumimos algumas informagoes adicionais ou dis-
tintas ao passo a passo daquela Secao. Obtemos que os valores da coluna de
densidade numérica de hidrogénio para RX J1007+3800, RX J1410+4145 ¢ RX
J0856-+0553 sao, 1,36, 1,04 e 3,30 dado em unidades de 10%° cm ™2, respectivamente,
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Table 5.2. Parametros de melhor ajuste para componentes de fundo de raios-X
usando observacoes de offset®.

FG CXBP Mwe¢ LHB4

RX J1007+3800 32707 68717 5570

RX J1410+4145 3,7i8f 16,13;2 14701 1
0,1 1,7 0, 08

RX J0856-+0553 3,570 77750 217008

Note. — # Resultados para as normalizacoes
de vérios componentes (ndo instrumentais) do
background de raios-X para uma regiao circular
com 12’ de raio.

P A normalizacdo do componente da lei de
poténcia (I'=1,41) é dada em unidades de
10~ fétonskeV—lem=2s71 at 1keV.

¢ A normalizagdo da componente térmica apec
(kT = 0,2keV), integrada na linha de visada,
1/47[Da(1 +2)]? [ nun.dV dada em unidades de
1071 cm 5.

4 A normalizacio da componente térmica apec
(kT = OOSkeV), integrada na linha de visada,
1/47T[DA(1 +2)]? [ ngn.dV dada em unidades de
10718

usando a ferramenta nH Column Density'. Determinamos os parametros AXB para
cada FG da amostra e seus valores de melhor ajuste (do inglés, best-fit parameters)
para esses componentes sao apresentados na Tabela 5.2.

O ajuste espectral foi realizado considerando o conjunto de componentes: phabs
x (vapecpg + powerlawcxp + apecyw) + apecpyp. lodos os dados FWC foram
definidos como zero para este modelo. Os parametros AXB foram fixos nos valores
de melhor ajuste listados na Tabela 5.2. A emissao do gas quente do FG em questao,
vapecrg, ¢ modelada para cada regiao de interesse com redshift fixado com os valores
listados na Tabela 5.1. A temperatura do plasma, suas abundancias e intensidade
de emiss@o (normalizagdo) sao deixadas livres, mas foram associadas entre si para
cada instrumento. Abundancias quimicas consideradas nesse trabalho sao O, Ne,
Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe, e Ni. As demais abundancias quimicas foram fixadas em
valores de uma unidade solar. O segundo conjunto de modelos com componentes
do background do NXB esta caracterizado como descrito na Segao 4.2.3. O ajuste
espectral foi realizado com o programa XSPEC v12.12.1c (Arnaud, 1996) usando a
estatistica de x?. Abundancia solar adotada foi proto-solar de Lodders et al. (2009).

Os resultados dos ajustes espectrais das temperaturas e abundancias elementares, e

'https://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
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também suas razoes para cada FG sao apresentados com nivel de confianca de 1o e

discutidos neste Capitulo.

5.2 Razoes de abundancias do IGrM

Um dos objetivos desta tese envolve uma analise extensa dos dados de raios-
X para nossa amostra de FGs para medir os perfis de temperatura, e abundancia
de elementos quimicos para determinacao do enriquecimento quimico e origem dos
elementos no gas intragrupo. Este iltimo advém da analise detalhada do percentual
da massa de metais provenientes de Supernovas de colapso do niticleo e do tipo Ia
por modelos tedéricos melhores ranqueados no trabalho anterior. Em particular, a
analise da regiao central sera importante porque a energia associada as supernovas
no centro do FG pode estar relacionada com a auséncia de nucleos frios. Isso nos
permitird comparar os parametros fisicos desses sistemas com os de aglomerados
e grupos normais de galdxias de maneira sistematica com uma amostra de FGs
selecionados cuidadosamente. Selecionar FGs apenas pelo critério arbitrario usual
A2, leva invariavelmente a baixa de pureza na sele¢ao de sistemas fisicos ao invés
de transitérios para confirmar/refutar as caracteristicas contraditérias observadas
previamente nos poucos sistemas individuais analisados até hoje.

A relevancia dos mecanismos de enriquecimento pode ser avaliada em com-
paracao com a massa final processada ejetada pelas Supernovas (yields), calculada
pelos modelos de evolucao estelar. No entanto, o principal problema é que, para
varios elementos, a quantidade desses yields varia significativamente de grupo para
grupo (Gibson & Woolaston, 1998; Maeda & Terada, 2016). Conforme mostrado an-
teriormente nessa tese, desenvolvemos anteriormente uma nova técnica para avaliar
a compatibilidade de yields tedricos de modelos de SN com as razoes de abundancia
observadas de ICM/IGrM de forma a poder reduzir substancialmente os “melho-
res” modelos tedricos de SN para determinar a dominancia dos elementos no gas
intergaldctico por SNIa ou SNcc. Tais modelos também fornecem pistas sobre o(s)
mecanismo(s) da origem deste gés. Para mais informagoes, ver Batalha et al. (2022).
Aqui, seguindo as conclusoes do trabalho anterior, usaremos a combinagao dos mo-
delos M_Ch de detonagao retardada 3D de Ohlmann et al. (2014) (Oh14.DD_40 —
SNIa) e modelo Supernova Tipo II com metalicidade inicial de 0,02 de Nomoto et al.
(2006) pesada na IMF de Salpeter na faixa de massa de 13-40 M, (No0O6_SNII_Z2E-
2 — SNII). Ambos modelos foram ranqueados no top dos “menos rejeitados” pela

nossa analise na Secao 3.
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5.3 Resultados: O caso dos FGs RX J1007+3800,
RX J14104+4145 e RX J085640553

Para os FGs RX J1007+3800, RX J1410+4145 e RX J0856+0553, extraimos es-
pectros de cinco regides de anéis concéntricos cobrindo até de ~600 kpc de distancia
do centro: 0-25", 25-50", 25-72", 72-150" e 150-300" para RX J1007+3800 e 0—
507, 0-72", 25-72" 72-150" e 150-300" para RX J141044145 e RX J0856+0553.
Devido a quantidade baixa de contagens nas regioes 0-25" e 25-72", nao foi possivel
realizar o ajuste espectral para esta regiao para esses dois tltimos FGs.

Nos redshifts apresentados na Tabela 5.1, a escala para RX J1007+3800,
RX J1410+4145 e RX J0856+0553 sao 2,1kpcarcsec™!, 1,8kpcarcsec™! e

! respectivamente. Assumimos que os parametros cosmolégicos sao

1,8 kpcarcsec™
Hy = 67,8 kms~ ! Mpc™t, Q,, = 0,308 e 2y = 0,692 (Planck Collaboration et al.,
2016). As barras de erro das razoes de abundancia sao dadas ao nivel de significancia
de 68%. Adotamos os valores de abundancia protossolar reportado por Lodders et al.
(2009).

Os ajustes espectrais simultaneos para os detectores MOS1, MOS2 e pn fo-
ram realizados para cada observacao separadamente. As medidas de temperatura e
abundancia de Fe obtidas da observacao 0653450301 do FG RX J1410+4145 apre-
sentam sistematicamente valores mais altos comparados as outras observacoes desse
mesmo FG utilizadas nesse estudo. Essa observacao foi feita em 19 de junho de 2010
e apresenta alta frequéncia de flares com tempo de exposicao efetivo de (11,1, 14,5,
4,6) ks para MOS1, MOS2 e pn, respectivamente, de um total de 16 ks. Esse compor-
tamento sistematicamente aumenta a média ponderada no erro das abundancias e da
temperatura nas regioes de interesse. A fim de assegurar a confian¢a na média ponde-
rada no erro usadas nesta tese, decidimos desconsiderar as medidas de abundancias

e temperatura dessa observagao.

5.3.1 Perfis de Temperatura e Abundancias de metais pe-

sados

A Tabela 5.3 apresenta nossos resultados do ajuste espectral de raios-X para
vérias regioes. Medimos as abundéancias elementares (em relagao a solar) de O,
Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ni e Fe para cada observacao listada na Tabela 5.1 e o
procedimento descrito na Secao 5.1. As médias ponderadas no erro sobre nossa
amostra de cada razao de abundancia sao apresentadas na Figura 5.1.

As temperatura e a abundancia de Fe também foram determinadas para cinco
regides nos (~ 600kpc) centrais, como mostrada na Figura 5.1 (a abundéancia de Fe

também é mostrada nas Figuras 5.3, 5.4 e 5.5 para comparacao). Encontramos que
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Figura 5.1 Perfil radial de temperatura e abundancia de Ferro dos FGs
RX J100743800 (esquerda acima), RX J1410+4145 (direita acima) e RX
J0856+0553 (abaixo) obtidos com o XMM-Newton neste trabalho (azul) e medida
tnica obtida através do snapshot do Chandra (laranja) e o raio Rsg (linha vertical
preta pontilhada) por Miller et al. (2012). Para o caso do FG RX J100743800, o
raio R59p ¢ maior do que o raio mais externo exibido na Figura.
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Tabela 5.3 Médias ponderada no erro de todas as observacoes e cameras EPIC MOS e pn para temperatura, ferro, e razoes de abundancia
quimicas (X/Fe) de cada FG.

Regides kT O/Fe Ne/Fe Mg/Fe Si/Fe S/Fe Ar/Fe Ca/Fe Fe Ni/Fe norm?® X2q®
(arcsec) (keV) (Zo)

RX J100743800
0-25 92,8740,13  2,6+1,6 24409 1,3+0,5 1,144034 0,7+04  35+1,2 1,140,7 1,3240,19 22408  09+0,1 (1,36, 1,06, 1,90

( )
25-50  2,9940,13  1,040,7 24411 0464029 10404 0554031 1,6+£09 25413  0,65+0,09  1,040,6 1,740, (0,95, 0,91, 1,19)
2572 2,9340,10  0,7£0,4  1,940,7 0,33+0,20 0,92+0,30 0,31+0,19 08+0,5 1,640,9 0554006 12406  3,1+0,1 (1,05, 1,06, 1,13)
( )
( )

72-150  2,6040,11 29412 37415 13408 0,35+0,21 0,3240,21 44421 42424  02440,04  15+0,9  35+0,1 (1,07, 1,20, 1,06
150-300  1,50-£0,05 0,12+0,02 3,140,1 (1,08, 1,39, 1,18
RX J1410+4145
0-50 1,6440,10  0840,6 1,2+08 0,9+0,5 1224034 1,0£04 56420 58431 0434006  1,4+0,9  2,29+0,15 (1,41, 1,17)
0-72 1,6340,06 0,2040,17 0,7+0,5  1,040,5  1,2240,27 14404 41419 28421 0,37+0,04  1,9+0,7 3,38+£0,13 (1,20, 1,15)
25-72  1,8340,13 0,2540,19 1,6+1,0 0,6404 059+0,27 05404  4,6+1,9 1,140,9 0,53+0,06  05+04  2,11+0,11 (1,33, 1,32)
72-150  1,36£0,05 0,840,7 0,840,7 0,94+08  27+12  6,1427  33+28 12410  0,1440,05 844 2,3140,10 (1,10, 1,19)
150-300  0,87+0,05 0,03-£0,02 2,08-+0,12 (1,24, 1,17)

RX J0856+0553
0-50 2,2140,17 04404  1,6+1,0 07405  0,740,4  1,040,5 20414 22417 0584011  2,7+1,3  1,46+0,10 1,18, 1,07

(

0-72 2,2240,12  0,74£0,5 1,3+0,8 0,33£0,24 0,39+0,23  1,6+0,5  0,740,5 1,9+1,3  05140,07 0,3840,29 2,4140,11 (
25-72  2,36£0,15  0,5£04  1,6+1,1  0,9+0,6 0,15+0,11 1,620,6 0,424£0,31 14411  0,69£0,10  2,4+11  1,49+0,11 (1,31, 1,05

72-150  1,80+£0,10  0,7+0,6 1,3£0,9 0,6+0,5 08404  1,940,9  3,4+25 1546  0,30£0,05  0,9+£0,7  2,26+0,12 (

(

150-300  1,09+0,05 0,005-:0,003 2,86+0,10 1,32, 1,11)

2 A normalizagdo da componente térmica vapecrg (veja Segao 5.1.2), integrada na linha de visada, 1/47[Da(1 + 2)]? [ npnedV dada em unidades de
10~ ¥ cem ™.

b O qui-quadrado reduzido, X?ed, das observagoes 0653450201, 0824910101 e 0824910201 para RX J1007+3800, das observagoes 0653450801 e
0842950301 para RX J1410+4145, das observagoes 0653450501 e 0842950401 para RX J0856+0553 estao listados entre parénteses.
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Figura 5.2 Espectro dos dados do instrumento EPIC/XMM-Newton e seus respec-
tivos modelos de melhor ajuste espectrais simultaneos. Espectro extraido da regiao
anular de 72-150 segundos de arco da observagao com identificador 0842950401 do
FG RX J0856+0553. As cameras da EPIC estao indicadas em preto, vermelho e
ciano para MOS1, MOS2 e PN, respectivamente. Linhas verticais indicam as linhas
de emissdo do gés intra-aglomerado do FG RX J0856+0553 (linhas pretas trace-
jadas) e as linhas instrumentais da EPIC (linhas cinza pontilhadas). A regiao de
linhas dos complexo das camadas L e K de ferro sao notadas como FeL e FeK no
painel superior. Residuos em relacao aos modelos de melhor ajuste espectral sao
mostrado no painel inferior.

A Figura 5.2 mostra o ajuste espectral simultaneo da regiao anular de
72-150 segundos de arco da observagao com identificador 0842950401 do FG RX
JO856+0553 para MOS1, MOS2 e PN. Essa figura também apresenta as linhas de
emissao espectrais e algumas das linhas instrumentais modeladas (conforme Tabela
4.2); ambas indicadas em linhas verticais. O painel inferior mostra que os residuos
com respeito aos modelos de melhor ajuste ficam entorno de zero, o que reflete num
x? reduzido préximo da unidade, no valor de x? = 1.07. Os resultados desse ajuste
espectral assim como para os FGs RX J10074+3800 e RX J1410+4145 sao apresen-
tados na Tabela 5.3. Ao longo desse trabalho, ajustes espectrais similares a esse sao

realizados, porém, omitidos do texto em nome da brevidade.
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Figura 5.3 Perfil radial das abundancias elementares do RX J1007+3800 obtidas
com XMM-Newton (azul) e medida obtida através do snapshot do Chandra por
Miller et al. (2012) (laranja).

5.3.2 Distribuicao radial das Abundancias e suas Razoes

As abundancias dos elementos, com excecao do Fe, foram determinadas para as
quatros regioes nos ~ 300kpc mais centrais, como mostrado nas Figuras 5.3, 5.4
e 5.5. Analisamos também a regiao periférica (anel de ~ 300 — 600kpc), da qual
derivamos a temperatura e abundancia de Fe (veja Figura 5.1). Entretanto, nao
julgamos que as medidas nessa regiao sejam muito confidveis para abundancias de
outros elementos devido a baixa contagem da emissao dos FGs em comparacao ao
background. A Figura 5.3 apresenta as médias ponderadas no erro das abundancias
medidas para o RX J1007+3800. Encontramos que todas abundancias, com exce¢ao
do Ca, tém comportamentos similares entre si, com variagao radial aumentando em
dire¢do ao centro, enquanto o Ca tem incertezas estatisticas grandes demais para
determinacao de diferengas radiais. Os valores centrais ficam em torno de ~ 2 — 4
solar para as abundancias diferentes de Fe, S e Ca, com valores menores. Na Figura
5.4, o RX J14104-4145 apresenta seis valores de abundancias de O, Ne, Mg, Si, Ar
com aumento central. No entanto, a abundancia de S apresenta um comportamento

inverso, onde seu valor central é ~ 50% menor que na regiao mais externa. As
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Figura 5.4 Perfil radial das abundancias elementares do RX J1410+4145 obtidas
com XMM-Newton (azul) e medida obtida através do snapshot do Chandra por
Miller et al. (2012) (laranja).

abundancias de Si, Ca e Ni apresentam um comportamento constante dentro dos
erros estatisticos (veja Figura 5.5). Por outro lado, RX J0856+0553 mostra nenhuma
variacao radial dentro dos erros estatisticos para a maioria de suas abundancias.
Apesar das abundancias serem importantes para determinar quantidades globais de
metais em sistemas de galaxias, no aspecto que envolve o enriquecimento quimico,
¢ mais informativo utilizar as razoes de abundancias, ja que elas fornecem pistas
sobre a quantidade relativa de ejecta de diferentes tipos de SNe que enriqueceram o

IGrM/ICM durante sua formagao e evolucao.

5.4 Discussao

As observacoes da camera EPIC do XMM-Newton dos FGs RX J1007+3800, RX
J1410+4145 e RX J0856+0553 derivamos temperaturas, abundancias elementares,
e derivamos razoes de abundancia X/Fe. Daqui em diante, faremos comparagao
dos resultados dos FGs com propriedades de aglomerados e grupos de galaxias com
ntcleos frios. Miller et al. (2012) analisaram esses FGs com snapshots do Chandra,

medindo temperaturas e abundancias (quando possivel) para RX J1007+3800, RX
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Figura 5.5 Perfil radial das abundancias elementares do RX J0856+0553 obtidas
com XMM-Newton (azul) e medida obtida através do snapshot do Chandra por
Miller et al. (2012) (laranja).

J1410+4145 e RX J0856+0553 para regioes cobrindo 250kpc a partir do centro,
como mostrado na Figura 5.1. Seus valores foram convertidos de Anders & Grevesse
(1989) para Lodders et al. (2009) para comparagao. Como podemos observar pela
Figura, seus valores nao s6 estao em concordancia com os nossos como indicam
uma boa média dos bins mais internos que medidos, tanto para temperatura quanto
para abundancia, com excecao do caso do RX J0856+4-0553, onde as temperaturas
medidas com as observacoes snapshot Chandra sao mais altas das obtidas com o
XMM-Newton. Isso pode estar sendo afetado pelo fato de que na andlise com
Chandra aos autores fixaram a abundancia em 0,3 solar durante o ajuste espectral,
potencialmente afetando a temperatura medida.

No cenério onde os FGs sao sistemas relaxados e nao perturbados, é esperado
se observar a existéncia de nucleos frios extensos. Encontramos que a temperatura
aumenta nas regioes centrais usando observacoes do XMM-Newton para os FGs da
nossa amostra (veja a Figura 5.1) por um fator de ~ 2, Portanto, ao invés de um
gradiente de temperatura positivo, como esperado para sistemas que apresentam
nicleos frios, encontramos um gradiente negativo de temperatura do IGrM para

nossa amostra de FGs. Esse resultado por si s6 é uma contradicao direta com
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Figura 5.6 Perfil radial das razoes de abundancias elementares X/Fe (azul) e
abundancia de Fe (azul, painel do meio inferior) do RX J1007+43800 obtidas com
XMM-Newton (azul). A medida obtida através do snapshot do Chandra por Miller
et al. (2012) (laranja).

o cenario padrao de formacao de FGs, onde nao sé ha auséncia de nucleos frios,
mas também a existéncia uma fonte de aquecimento central devido a temperaturas
centrais chegando a ~ 100% mais altas que nas partes externas do IGrM para nossa
amostra. Tais possiveis fontes de aquecimento central sao discutidas em termos
energéticos e quimicos nas segoes 5.4.1 e 5.4.2.

Além disso, as observacgoes da camera EPIC do XMM-Newton dos FGs RX
J1007+3800, RX J1410+44145 e RX J0856+4-0553 nos permite medir a metalicidade
a distancias radiais relativamente grandes, pelo menos até ~ 300 kpc a partir de seus
centros de emissao em raios-X (veja Figuras 5.3, 5.4 e 5.5). Dado o Rsgp medidos
por Miller et al. (2012) para esses FGs, tal extensao corresponde a ~ 0,4 — 0,6 Rs0p.
Encontramos que a abundancia de Fe aumenta nas regides centrais para os FGs da
nossa amostra (veja a Figura 5.1), onde esse valor varia entre ~ 0,5 — 1,3 Zg. Esse
comportamento de aumento de Fe nas regides centrais do IGrM /ICM é caracteristico
de aglomerados e grupos do tipo nicleo frio. De fato, este gradiente é possivelmente
devido a uma mistura de efeitos. Como mencionamos anteriormente, as razoes

de abundancias X/Fe podem nos fornecer indicagoes dos mecanismos em acao que
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Figura 5.7 Perfil radial das razoes de abundancias elementares X/Fe (azul) e
abundancia de Fe (azul, painel do meio inferior) do RX J1410+4145 obtidas com
XMM-Newton (azul).

produzem o enriquecimento quimico. Se este gradiente de Fe estiver acoplado a um
gradiente de razao de abundancia (ou nao), podemos estimar a fracdo de massa de
Fe de um tipo de SN sobre outro e testar hipéteses de mecanismos de injecao de

metais no IGrM.
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Figura 5.8 Perfil radial das razoes de abundancias elementares X/Fe (azul) e
abundancia de Fe (azul, painel do meio inferior) do RX J085640553 obtidas com
XMM-Newton (azul). A medida obtida através do snapshot do Chandra por Miller
et al. (2012) (laranja).
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5.4.1 A fragao de massa de Ferro de SNII

As Figuras 5.6-5.8 mostram a distribuigao radial das razoes de abundancias,
as quais nos fornecem informagao sobre a dominancia relativa do enriquecimento
quimico de um tipo de SN sobre outro. Por exemplo, a razao de O/Fe é esperada
ser mais alta em SNcc em comparacao a SNIa. A fracao de massa de Fe indica o
excesso de material ejetado por um tipo de SN em relacao a outro. Uma combinagao
linear de modelos de SNe (SNIa+SNcc) é, em uma primeira aproximacao, suficiente
para explicar as abundancias medidas. Tal fracao pode ser calculada a partir de

duas informacgoes:

1. Das razoes de abundancia X/Fe medidas no IGrM ou ICM de qualquer ob-
servagao de raios-X (veja Figuras 5.6-5.8 e Tabela 5.3).

2. Dos modelos teéricos de SNe com yields (veja Figura 3.11 e Tabela 5.4).

Aqui, como mencionado, consideramos duas classes de SNe: SNcc e SNIa. Por-
tanto, calculamos a fracao de massa de Fe de SNII para varias regioes do IGrM /ICM
calculada a partir da combinacao dos modelos M_Ch de detonacao retardada 3D de
Ohlmann et al. (2014) (Oh14.DD_40 — SNIa) e modelo Supernova Tipo II com me-
talicidade inicial de 0,02 de Nomoto et al. (2006) pesada na IMF de Salpeter na
faixa de massa de 13-40 My (No06_SNII_Z2E-2 — SNII). A Tabela 5.4 apresenta os

yields para cada um desses modelos de SN.

Tabela 5.4 Yields dos modelos tedricos de SN em unidades solar de Anders &
Grevesse (1989).

Razoes de No06_SNII_Z2E-2 Oh14_DD_40

Abundancia (SNcce) (SNIa)
O/Fe 3,04 0,013
Ne/Fe 0,17 0,002
Mg/Fe 4,24 0,03
Si/Fe 3,54 0,78
S/Fe 2,82 0,70
Ar/Fe 1,71 0,45
Ca/Fe 2,05 0,60
Ni/Fe 1,16 2,12
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Tabela 5.5 Fracao percentual da massa de Fe de SNII em valores percentuais para
a amostra de aglomerados e grupos de galaxias com ntcleos frios.

Regido O/Fe Ne/Fe Mg/Fe Si/Fe S/Fe Ar/Fe Ca/Fe Ni/Fe
(%) (%) (%) (%) (%) (%) (%) (%)
Interna  2,040,3 43,3407 33,3406 31,240,6 370409 10044  69+4 5844
Externa  3,640,8 32,4417 51,8417 38,0+1,6 40,3426 >100* 7849  <O0°
Total 19,9£0,7 57,5+£0,6 34,1£0,4 30,0+0,4 30,0£0,7 79,3+3,2 54+2,0 43+4

Os valores acima de 100% e abaixo de 0% nao sao fisicos, logo apresentamos apenas os
limites inferiores ou superiores. Para informacao do leitor os erros fraciondrios percen-
tuais também estao indicados neste rodapé.

2 Erro fracionério de 9%.

b Erro fraciondrio de 21%.

Assim, calculamos a fragao média percentual de massa de Fe das regioes interna,
externa e total. Para tal, utilizamos as razoes de abundancias medidas observagoes
do satélite Suzaku e dos modelos de SNe citados acima (veja Tabela 5.5). As fragoes
percentuais de massa de Fe de SNII que apresentam valores percentuais nao-fisicos,
ou seja, completamente (incluindo os limites de confianga dos erros) fora da faixa
de 0-100%, tem seus valores desconsiderados da média final. A Figura 5.9 mostra
a média ponderada no erro da fracao média percentual de massa de Fe de todas as
razoes X/Fe com excegdo do O/Fe. Essa média revela que, a regido interna possui
uma fragao percentual de massa de Fe proveniente de SNII menor que na regiao
externa, onde esse valor cresce de 17,0+ 0,2 % para 21,3 +0,6 %, onde valor médio

percentual para regiao total de 34,3 + 0,2 %.

O valor da fracao percentual de massa de Fe proveniente de SNII calculada para
O/Fe na parte interna, mostrado na Tabela 5.5, desconsidera a medida da razao
O/Fe em A3526. Essa ¢ a unica medida de razao de abundancia da regido interna
que ¢é discrepante dos demais objetos da amostra. A média ponderada no erro de
O/Fe para a amostra de aglomerados e grupos com nucleos frios é de 0,074 £ 0, 009
solar, produzindo uma fracao percentual de massa de Fe de SNII de 2,2 £ 0,3 %.
Esta média aumenta de 0,074 + 0,009 solar para 0,79 + 0,03 solar, cerca de dez
vezes, desconsiderando a medida da razao O/Fe em A3526 (veja Tabela 5.5). Nao
estd completamente claro porque Centauros exibe essa discrepancia, mas dado o
baixo redshift desse aglomerado, a regiao englobada com o Suzaku é dominada pela
regiao central do aglomerado e Centauros possui um nicleo bem complexo, com
bolhas e subestruturas, incluida pela nossa regiao interna nos seus 3’ (~ 45kpc)

centrais (Sanders et al., 2016). O perfil radial medido das observagoes profundas do
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Figura 5.9 Fracao percentual de massa de Fe de SNII das medidas do Suzaku de
aglomerados e grupos com ntcleos frios, baseada na combinacao dos modelos Oh14 -
DD_40 (SNIa, Ohlmann et al., 2014) e modelo No0O6_SNII_Z2E-2 (SNcc, Nomoto
et al., 2006).

Chandra e dos mapas profundos de temperaturas e metalicidades da regiao centrais
de Sanders et al. (2016) concorda com a nossa medida de Fe para regiao interna de
Centauros, 0,782 + 0,005 solar (veja Figura 25 do artigo em questao). Por outro
lado, nossa medida mais baixa de O, 0,011 + 0,007 solar, pode ter sido afetada
devido a simplicidade de modelos (1T) que usamos para ajustar essa zona central
complexa, ainda pelo fato de fixarmos o valor da densidade de coluna de hidrogénio

durante o ajuste espectral.

As Figuras 5.10-5.12 mostram a média ponderada no erro da fracao média per-
centual de massa de Fe das razoes de abundancias medidas a partir das observagoes
do XMM-Newton e dos modelos de SNe citados acima (veja Tabela 5.6). As fragoes
percentuais de massa de Fe de SNII derivadas das razoes de abundancias Ni/Fe,
Ar/Fe e Ca/Fe apresentam valores percentuais muito incertos ou nao sao fisicos.
No intuito de entender a natureza e evolugao do enriquecimento quimico em FGs,
podemos comparar a média da fracao percentual da massa de Fe de SNII da amostra
com ntcleos frios e das regioes centrais do FGs. Notamos que RX J100743800 e
RX J1410+4-4145 apresentam uma média de fracao percentual de massa de Fe de
SNII em torno de ~ 50 — 60% (veja as Figuras 5.10 e 5.11), enquanto esse valor é

17,0 + 0,3 % para a regiao interna da amostra com ntcleos frios. Portanto, esses
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Tabela 5.6 Fracao da massa de Fe de SNII em valores percentuais para os FGs da
nossa amostra.

FGs Regiao O/Fe Ne/Fe Mg/Fe Si/Fe S/Fe Média
(arcsec) (%) (%) (%) (B) (%) (%)
RX J10074+3800  0-25 90460 754+30 50+21 42+23 21£30 484+123
25-50  70£50 > 80* 35£23 90+50 50£50 56,0£17,6
25-72 60440 >80 30419 > 60° 28431 46,0413,9
RX J141044145  0-50  60£50 50+40 5H0+£30 74+32 80£50 61,1£16,6
0-72 18+£16 36425 66431 90+£30 > 80" 41,84+11,1
25-72 1512 604+40 25£19 12+£19 114£32 18,44£8)5
RX J08564-0553 0-50 25+23 54435 29419 13+£24 50+40 28,3+114
0-72 45433 51432 15+11 0£17  >609 18,1486
25-72  25£20 46+31 3020 < 0° 80+£50 34,5+12,5

Os valores acima de 100% e abaixo de 0% nao sao fisicos, ou seja, completamente (in-
cluindo os limites de confianca dos erros) fora da faixa de 0-100% sao apresentados ape-
nas os limites inferiores ou superiores. Para informacao do leitor, os erros fracionarios
percentuais também estao indicados neste rodapé.

@ Erro fracionério de 47%.

b Erro fraciondrio de 43%.

¢ Erro fraciondrio de 45%.

d Erro fracionério de 50%.

¢ Erro fracionério de 29%.

resultados fornecem evidéncias de um excesso de, ao menos, ~ 19%, de injecao de
massa de Fe de SNII.

Como vimos, diversas evidéncias indicam que FGs sao velhos e nao sofreram
grandes fusoes com outros aglomerados recentemente. No entanto, encontramos
auséncia de nucleos frios nesses FGs, sugerindo que haja, ao menos, um mecanismo
como fonte de aquecimento no centro desses objetos. As fontes desse aquecimento
central nesses FGs, podem estar associadas com diferentes mecanismos ocorrendo
em sistemas de galaxias. Os AGNs sao candidatos promissores e podem injetar ener-
gia o suficiente para aquecer o IGrM acima das temperaturas observadas do gas. No
entanto, os AGNs também estao presentes em grupos regulares e aglomerados po-
bres que possuem ntcleos de frios frequentemente (Finoguenov & Ponman, 1999;
Rasmussen & Ponman, 2007), apesar da atividade do AGN. Além disso, estudos
sugerem que a AGN central residente em FGs sao menos ativas recentemente com-

parado a grupos regulares de galdxias (Khosroshahi et al., 2017; Miraghaei et al.,
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Figura 5.10 Fragao percentual de massa de Fe de SNII das medidas do XMM-Newton
do FG RX J10074+3800, baseada na combinagao dos modelos Oh14_DD_40 (SNIa,
Ohlmann et al., 2014) e modelo No0O6_SNII_Z2E-2 (SNcc, Nomoto et al., 2006).

2014). Miller et al. (2012) também nao reportou sinais de atividade de AGN no

ntucleo de grupos fésseis (tais como, bolhas ou bragos de raios-X, forte emissao de
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Figura 5.11 Fragao percentual de massa de Fe de SNII das medidas do XMM-Newton
do FG RX J1410+4145, baseada na combinagao dos modelos Oh14_DD_40 (SNIa,
Ohlmann et al., 2014) e modelo No06_SNII_Z2E-2 (SNcc, Nomoto et al., 2006).
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radio, entre outros efeitos). De fato, observagdes na banda de rddio seriam ne-
cessarias para confirmar tal mecanismo para estes FGs. Portanto, a auséncia de
nucleos de resfriamento em grupos fdsseis, até agora, € uma contradicao com a ideia
deles serem mais antigos que aglomerados e/ou grupos regulares.

Outra possivel fonte para esse aquecimento seria uma fusao de sistemas de
galédxias, onde o aquecimento do gas por choque, pode aumentar as temperatu-
ras de raios-X do IGrM medidas perto do centro. Irwin et al. (2015) analisa o grupo
de galdxias chamado gato da Alice (do inglés, Cheshire cat) formado por dois gru-
pos menores, cada um dominado por uma galdxia brilhante e ambos classificados
como FGs pela definigao de Jones et al. (2003). Esses grupos estao sofrendo uma
fusao na linha de visada que terminara em aproximadamente 1 Giga-ano. Neste
exemplo, a temperatura do gas é aquecida até 5,4 keV na regiao central de 115 kpc,
resultado do aquecimento por choque da fusao dos dois FGs. Até o momento, nao
ha evideéncias claras fusoes atuais dos FGs da nossa amostra, como por exemplo
morfologia em raios-X assimétrica ou nao uniforme. Em particular, a ICLf/massa
do RX J10074-3800 indica que, na verdade, a tultima fusao foi a mais de 5 Giga-anos
(Dupke et al., 2022). O valor da ICLf derivado do RX J1007+3800, onde a ICLf na
banda mais azul é reduzida e na banda mais vermelha aumentada em relacao aos
aglomerados relaxados, sugere que o sistema estd relaxado hd muito tempo (veja
Figura 4.3).

Acredita-se que a formacao de galdxias centrais em FGs seja o resultado da
evolugao do grupo (Jones et al., 2003; Vikhlinin et al., 1999) onde, nesse cenério, o
principal agente seria a friccao dinamica. Vérios trabalhos baseados em simulagoes
numéricas descobriram que a forma das isofotas também pode ser usada para tracar
a historia da fusdo de galaxias elipticas. Khochfar & Burkert (2005) sugeriram
que a forma final do produto de uma fusao de galdxias é sensivel a morfologia e
quantidade de gas dos seus progenitores. O grau de deformacao das elipses de
isofotas (contornos com um mesmo brilho superficial) dessas galdxias centrais super-
luminosas é classificado como “boxy” (formato de caixa) ou “disky” (formato de
disco). Analisando as formas das isofotas de sete galdxias de FGs, Khosroshahi
et al. (2006) encontraram que todas as galdxias dos FGs tendem a ter isofotas
em forma de disco. No entanto, estudando as populagoes estelares nos 25 FGs (a
principio confirmados com emissao extensa de raios-X com ROSAT) e 17 no campo
galdxias, La Barbera et al. (2009) ndo encontram diferenga de idade, metalicidade
ou aumento de elementos o (Figura 14 no artigo deles), indicando que a histéria
de formacao estelar entre eles sao semelhantes. Por outro lado, os autores pontuam
que uma fusao de galdxias ricas em gas pode também explicar as relacoes, ja que
tais parametros sao mais sensiveis a populacao de estrelas formadas recentemente,

levando a um feedback de AGN/SN que esgota com a fonte de gés.
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Figura 5.12 Fracao percentual de massa de Fe de SNII das medidas do XMM-Newton
do FG RX J0856+0553, baseada na combinacao dos modelos Oh14_DD_40 (SNIa,
Ohlmann et al., 2014) e modelo No06_SNII_Z2E-2 (SNce, Nomoto et al., 2006).

Uma hipotese possivel para explicar o aumento da contribuicao do SNcc ejecta
central é que este aquecimento central é resultado de fusoes de galdxias ricas em
gés no centro desses FGs. Através do enriquecimento quimico do IGrM de FGs,
colocamos algumas restricoes nos modelos de formagao de grupos fésseis, com o foco
na historia quimica do IGrM. Fusoes de galaxias pobres em gas, normalmente invo-
cadas para explicar a formacao das galaxias centrais, nao alteram significativamente
a energia do IGrM, e por consequéncia, permitem a formagao de ntcleos de frios
mais facilmente, por nao adicionar energia extra. Aqui, investigamos o cendrio em
que recentes fusoes ricas em gds (do inglés, wet mergers) formaram a galdzia central
injetando energia e alterando a quimica do IGrM em grupos fosseis.

Na préoxima Secao, testamos este cenario usando as medidas de raios-X do XMM-
Newton para o caso dos FGs RX J1007+3800 e RX J1410+44145, observando as

distribuicoes das razoes de abundancia de metais préximo a regioes centrais.

5.4.2 Calculo da energia injetada por SNII

Galaxias brilhantes centrais em FGs podem ter isofotas em forma de disco (do
inglés, disky isophotes), consistente com ter sido formado por fusdes ricas em gas
(do inglés, wet mergers) (e.g. Khosroshahi et al., 2006). Se este é o caso, espera-se a

produgao de superventos galaticos (Heckman et al., 1990) energizados por supernova

108



do tipo II, que aqueceriam e injetariam metais nas regioes mais centrais dos FGs.
Deste modo, alterando a quimica do IGrM. Tal hipétese pode ser verificada através
das medidas elementares das razoes de abundancias.

Para quantificar um potencial aumento de ejeta de material advindo de SNcc,
podemos calcular a massa de Fe injetada por SNce no IGrM. A massa de Fe injetada

por SNce no IGrM prevista pelo modelo j, M;Otal(Fe), pode ser definida como:

M;Otal(Fe) = nj??(Fe), (5.1)

onde n; e ?;C(Fe) sao o numero de SNecc e o yields de Fe ejetada por uma SNcc
em unidades de massa solar previstos pelo modelo j, respectivamente. Além disso,
a fracao de massa de Fe de SNcc associada ao modelo de SNcc j, f;, por definigao,

é escrita como

nj??(Fe)

77 TM(Fe) (5:2)

onde M (Fe) é a massa total de Fe calculada através do IGrM ou ICM.
Comparando as equagoes 5.1 e 5.2, podemos reescrever M }Otal(Fe) em termos da
fragao percentual de massa de Fe de SNcc, f;, e da medida de abundancia de Fe,

CO1mo:

M**(Fe) = f; M (Fe) (5.3)
M (Fe) = f, u(Fe) N(Fe) (5.4)
M (Fe) = f, u(Fe) A(Fe) Co (Fe) o (55)

onde A(Fe) é a abundancia de Fe medida normalizada no valor solar (veja a Eq. 3.2
andloga). (o(Fe) é a razdo do nimero de atomos de Fe por H da tabela solar
considerada (denominador da Eq. 3.2). N(Fe) é o nimero de atomos de Fe e u(Fe)
¢ a massa atomica de Fe em kg. X ¢ a fragao da massa de H primordial; Myqs € a
massa total de gas em unidades de massa solar. m, ¢ a massa de préton em kg.

Portanto, a energia total injetada por essas SNe, E;g;.al, é finalmente escrita como

Mot (Fe) XM,qs < Ersnn >
total __ J < ElSNII >— fj [L(Fe) A(Fe) C@(Fe) g 1SNII

an = —cc, - 3 -CC ) (56)

onde < Ejgnip > € a energia média produzida por uma SNII para o modelo de SNcc

j considerado em unidades de 10°!ergs e ?;C(Fe) é o yield médio de Fe pesado
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pela IMF de Salpeter produzido pelo mesmo modelo j em unidades massas solares
(definido na Eq. 3.6). Para o modelo de SNII denotado por No0O6_SNII_Z2E-2,
< Eignit >= 10t ergs e VEC(Fe) =0,0935 M.

Os ventos de SNell injetam energia nas regioes centrais, o que explicaria a
auséncia de nucleos frios nesses FGs, mas também alteram a quimica naquela regiao,
criando um excesso de fragao de massa de Fe injetados por SNell. Para investigar
esse cendario, calculamos o excesso da fracao de massa de Fe de SNII no centro de
FGs comparado ao mesmo valor no centro de sistemas com ntcleos frios. Assim,

calculamos a diferencga da fracao de massa de Fe de SNII, Af;, como:

Afy=Ff7" = [, (5.7)

onde ij G e ijC sao, respectivamente, a fracao de massa de Fe de SNII na regiao
central do FG e na regiao interna dos sistemas de galaxias com nicleos frios. Assim,
a energia total adicional injetada por essas SNe, AE},?;-M, ¢ escrita analogamente a

Eq. 5.6, como

AB™ = A, pu(Fe) A(Fe) G (Fe) e <AL,

: S 5.8
my mp Y] (Fe) ( )

Partindo da hipdtese de que uma fusao de galaxias ricas em gas poderia aquecer o
centro de FGs. Agora, comparamos se a energia AE}%M ¢ suficiente para nao apenas
evitar a formacao de um nucleo frio, mas também esquentar as regides centrais
desses FGs a altas temperaturas. Para isso, podemos escrever a energia térmica,
Exg, medida no IGrM desses FGs como:

Frg — ;ancv, (5.9)

onde k é a constante de Boltzmann, n. e V sao a densidade numérica em unidades de

cm 3 e o volume em unidades de cm? da regidao central do IGrM, respectivamente. T
é a temperatura da regiao central do IGrM, o qual caracteriza a temperatura média
do IGrM. Portanto, a injecao de energia por SNell associada ao aumento de uma
temperatura inicial T; para uma temperatura final T em um dado gas, AFErq, é

escrito como:

3
AEFG = 5 knc\/ (Tf - Tl) (510)

Nosso intuito é comparar se a energia total injetada por SNell, Effl’;-al, ¢ suficiente

para destruir o ntcleo frio e aumentar a temperatura na regiao central desses FGs.
. . o "

Em outras palavras, quantificaremos se tal injecao energética pode aquecer o centro

do FG propondo dois casos.
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No primeiro cenario, consideramos que o FG de fato teria um comportamento
de um sistema velho e nao perturbado por muito tempo, que teria desenvolvido
nucleos frios extensos. Nesse cendrio, podemos assumir um comportamento tipico
de aglomerados e grupos de galaxias com nucleos frios, onde a temperatura central
¢ de duas a trés vezes menor que a temperatura média do IGrM/ICM. Portanto,
anteriormente a fusao das galaxias na regiao central, a temperatura central, T,
seria metade da temperatura externa, Tey. Nesse caso, o aquecimento central prove-
niente da injecao de energia por SNII seria suficiente para aumentar a temperatura
inicialmente de Ty /2 para a temperatura T, (Eq. 5.10).

No segundo caso, conservativamente assumimos que, antes da fusao das galaxias
ricas em gas, o IGrM teria um perfil radial com temperatura constante, no valor
da temperatura média do IGrM. Esta temperatura é determinada pela temperatura
medida no bin mais externo. Assim, em seu estado pré-fusao, a temperatura central,
T., teria a mesma temperatura da regiao mais externa, Tey. Apds a fusao das
galdxias ricas em gas, a temperatura aumenta na regiao central de Tey para T.. A
injecao de energia por SNell necessaria para este aumento de temperatura na regiao
central de Tey para T. (Eq. 5.10).

Finalmente, para determinar todos os parametros acima, é necessario utilizar a
definigdo do parametro de normalizagao dado pelo xspec (Arnaud, 1996). Através
dos ajustes espectrais de cada regiao, obtemos o respectivo valor de normalizagao

pelo modelo vapec do xspec?, norm, dado por:

10714
norm = 5 /neanV, (5.11)
A[Da(1 + 2)]

onde V é volume da regiao considerada, n. e ny sao as densidades numéricas do
elétron e do hidrogénio, z é o redshift do sistema e Dy é a distancia de diametro
angular. Consideramos a aproximacao n.nyg ~ n.mn; para um gas completamente
ionizado composto por X=0,739, Y=0,2469 e Z=0,0141 (Lodders et al., 2009) e
neny ~ 0,42n23. Assim, usando a Eq. 5.11, a densidade numérica de particulas,

n., na regiao mais central de cada FG, é escrita como:

n, — \/7, 2 x 101 [Da (1 + 2)]* x norm’ (5.12)

r3
onde 7 é o raio do circulo que compreende o volume V da regiao considerada.

Nas préximas subsecoes, testamos se a energia injetadas por SNII é, em parte, re-
levante, para destruir e aquecer o centro dos FGs RX J1007+3800 e RX J1410+4145.

’https://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/manual/node134.html
3Calculado a partir das definicoes em http://personal.psu.edu/rbc3/A534/1ech.pdf
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RX J1007+3800

Usando a Eq. 5.12, a norm da regiao de 0 — 25” correspondente ao raio r =
51,2kpc) da regiao mais interna do RX J1007+3800 (consulte a Tabela 5.3) e Dy =
433,6 Mpc? calculada para z = 0,112, obtemos n. = (6,1 &+ 0,6) x 1073 cm 3.
Ainda, considerando a mesma regiao esférica de raio r, a massa do gas é calculada
Myos = (5,4 +0,5) x 10" M.

Através da Eq. 5.7, calculamos a energia adicional injetada por SNell que enri-
queceria o centro do FG RX J1007+3800, AERX197 - Assim, a diferenca da fracéo
percentual de massa de Fe de SNell é Af; = 31.4 + 12,3 %, onde esta fracao calcu-
lada para o FG RX J1007+3800 é f**/1%7 = 48,4 +12,3% e para a amostra de
aglomerados com nucleos frios fjc ¢=17,0+£0,2%.

Para mesma regiao de 0 — 25”, medimos um valor de abundancia de Fe de
A(Fe) = 1,3 40,2 solar e assumimos os seguintes valores das constantes u(Fe) =
9,27 x 107% kg, m, = 1,67 x 1072 kg, (o (Fe) = 3,27 x 1077, o ultimo extraido de
Lodders et al. (2009). Substituindo os valore acima na Eq. 5.8, encontramos que
AEFIT = (7,8 £ 3,3) x 10 ergs.

Agora, comparamos se a energia total adicional injetada por SNII no centro
do RX J100743800, AE}%, ¢ suficiente para fornecer o aumento de temperatura
encontrado no centro deste FG. Para isso, calculamos a energia necessaria para
aumentar a temperatura de T; para T; no centro do RX J100743800, AFERrxji007
(Eq. 5.10). Assim, utilizamos a Eq. 5.10 para dois casos diferentes: (1) o primeiro
caso onde a temperatura central T. = 2,87 + 0,13keV, a priori, deveria ser a
metade comparada a temperatura externa Te = 1,50 + 0,05keV, o que se espera
de um comportamento de um sistema velho e nao perturbado por muito tempo
com nucleos frios. Deste modo, T; = Tey/2 e Ty = T¢, produzindo uma energia
térmica adicional de AE§ESY 0 = (5,5 +£0,6) x 10°% ergs. Além disso, consideramos
um segundo caso onde (2) a temperatura central teria a mesma temperatura da
regiao mais externa em seu estado pré-fusao, antes da fusao de galaxias rica em gés.
Desta maneira, T; = Ty € Ty = T, produzindo uma energia térmica adicional
de AESES3 07 = (3,6 £ 0,5) x 10¥ergs. Os calculos acima assumem os valores
E=1,38x10Em?kgs 2K eV =178 x 10%m3.

Agora, comparamos se a energia adicional injetada por SNell no centro do RX
J1007+3800, AE}F17, é eficiente para enriquecer e aumentar a temperatura de T;
para T em seu centro, AFERrxji007, para os dois casos acima. Esse resultado mostra
que a energia associada a explosoes de SNII, baseada no modelo de SNIT No06_SNII _-
72E-2, é eficiente para aquecer e enriquecer o centro do RX J1007+3800. A fracao

de energia calculada indica que parte da energia central recente pode ter origem

‘https://www.astro.ucla.edu/~wright/CosmoCalc.html
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dessas explosoes. Ainda, o vento associado a essas explosoes pode ser responsavel

por interromper o resfriamento do IGrM em FGs.

RX J1410+44145

Para o FG RX J1410+4145, a histéria recente de aquecimento e enriquecimento
parece similar ao do FG RX J1007+3800, onde podemos também encontrar um
aumento de temperatura central no raio de 0 — 50" (r =~ 90kpc). Para essa mesma
regido, medimos um valor de abundancia de Fe de A(Fe) = 0,43 + 0,06 solar e sua
respectiva normalizagao, norm, da regiao mais interna do RX J1410+4145 (consulte
a Tabela 5.3). Usando a Eq. (5.12) e Dy = 371,5Mpc® calculada para z = 0,094,
calculamos n, = 4,1+ 0,1 x 1073cm~3. Essa densidade é necessaria para estimar
a massa do gas de My, = 1,84 0,06 x 10 M, considerando uma regiao esférica
de raio r ~ 90 kpc.

Usando a Eq. 5.7 e a fracdo de massa de Fe por SNII da regiao central do
FG RX J1410+4145, ffX7110 = 61,1 +16,6%, a diferenca da fracdo de massa
de Fe de SNII é Af; = 44.0 £ 16,6 %. Assumimos as mesmas constantes usadas
acima e substituindo esses valores na Eq. 5.8, encontramos que a energia em excesso
impulsionada pelas explosées de SNell é de AE[9™ = (1,224 5,0) x 10 ergs.

Usando a Eq. 5.10, calculamos a energia térmica associada ao aumento da tem-
peratura de T; para T; no centro do RX J1410+4145, AFERrxji410, assumindo os
mesmos casos descritos para RX J1007+3800. Para RX J1410+4145, a tempera-
tura central medida é de T, = Ty = 1,644+ 0,10keV e a temperatura medida no bin
mais externo é Tey, = 0,87+0,05keV (Tabela 5.3). Assim, no primeiro caso, a tem-
peratura inicial de T; = Te/2 produz uma energia térmica adicional equivalente
a AEESE, 0 =(1,14+0,1) x 10% ergs. Enquanto no segundo caso, uma T; = Tey
produz AEEES2, 0 = (6,9 +1,0) x 10 ergs. Os calculos acima assumem o volume
V = 8,97 x 104 m3.

Analogamente ao caso do RX J1007+3800, encontramos que a razao da energia
adicional fornecidas pelas explosoes de SNell em relacao a energia térmica devido ao
aumento de temperatura no centro sao similares. Portanto, esse resultado também
indica que, ventos impulsionados por SNell tem um papel importante tanto em
impedir o resfriamento do géas na regiao central do RX J1410+4145 quanto de en-
riquecé-lo na regiao de ~ 90 kpc, quando comparado ao enriquecimento da amostra

de aglomerados e grupos com ntcleos frios.

5Calculado usando a mesma calculadora usada no caso do FG RX J1007+3800.
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RX J0856+0553

O FG RX J0856+4-0553 nao apresenta um excesso de fracao de massa de Fe de
SNII quando comparado a amostra de sistemas com nucleos frios. Através da Eq.
5.7 e sabendo que a fracao de massa de Fe por SNII da regiao central do FG RX
JO856+0553, fX70%56 = 28,3 + 11,4 %, a diferenca da fracio de massa de Fe por
SNII com relacao ao valor achado no centro dos aglomerados CC é consistente com
zero, com um valor de Af; = 11,3 £ 11,3%. Substituindo esses valores na Eq.
5.8, a energia em excesso impulsionada pelas explosoes de SNell é de AE}%M =
(3,44 3,5) x 10° ergs.

Semelhante aos casos de RX J10074-3800 e RX J1410+4145, usamos a Eq. 5.10
para calcular a energia térmica associada ao aumento da temperatura de T; para
Tt no centro do RX J0856+0553, A FERrxjosss, assumindo os mesmos casos descritos
para RX J1007+43800. Para RX J0856+0553, a temperatura central medida é de
T. =T = 2,2+0,2keV e a temperatura medida no bin mais externo é Tey =
1,0940,05keV (Tabela 5.3). Assim, no primeiro caso, a temperatura inicial de T; =
Text/2 produz uma energia térmica adicional equivalente a AE§Siess = (1,19 £
0,13) x 10% ergs. Enquanto no segundo caso, uma T; = Tey produz AEERS2 o =
(8,04 1,3) x 10 ergs. Os calculos acima assumem o volume V = 8,97 x 105 m3.

Podemos comparar a energia adicional injetada por SNell no centro do RX
J0856+0553, AL o excesso de energia térmica para aumentar a tempera-
tura de T; para T em seu centro, A Erxjogss, para os dois casos acima. Neste caso,
o aumento de temperatura no centro pode estar associado a algum outro mecanismo,
recente o suficiente, de forma que o IGrM do RX J0856+0553 nao tivesse tempo
de resfriar. Um exemplo desse cenario de uma fusao de dois FGs é apresentado em
Irwin et al. (2015). Isso implicaria que o aquecimento por choque decorrente da
fusao dos sistemas de galaxias ainda nao esfriou, o que nao ¢ facil de conciliar com o
estado extremamente relaxado, como indicado pela andlise do ICLf. Outra alterna-
tiva é que o sistema anterior (antes da fusdo imida) tinha uma dominancia central
de ejecao SNIa excepcionalmente alta e a fusao imida final nao foi suficiente para
reduzir significativamente o pico central anterior de SNIa. Observacoes adicionais

recentemente aprovadas pelo XMM-Newton (PI: Dupke®).

5.5 Conclusoes

Determinamos as razoes de abundancia elementares para O/Fe, Ne/Fe, Mg/Fe,
Si/Fe, S/Fe, Ar/Fe, Ca/Fe e Ni/Fe em varios anéis concéntricos (< 300kpc) de 3

Shttps://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_news/otac_results/ao_results_
online.php?ao=22&p=id
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grupos fésseis de galdxias em redshifts intermedidrios (z ~ 0,1) com observagoes
EPIC/XMM-Newton, que foram posteriormente usadas para comparar a fracao de
massa em Fe nas regioes centrais destes objetos com as medidas em aglomerados e
grupo de galdxias com nucleos frios observadas com o X1S/Suzaku. Essa comparagao
¢ mais robusta devido a selecao prévia dos modelos tedricos de SNe — necessérios
para calcular a quantidade de fracao de massa de Fe — com menor discordancia com
as medidas do intra-aglomerado (veja Capitulo 3).

Usando o indicador as razoes de abundancias dos FGs, derivamos quantidades
de fracao de massa de Fe de SNII para investigar a eficiéncia dos mecanismos de
enriquecimento quimicos potencialmente envolvidos na histéria recente do 1GrM
desses FGs.

1. Observacoes da camera EPIC do XMM-Newton dos FGs RX J1007+3800, RX
J14104+4145 e RX J0856+0553 confirmam que os metais em seus IGrMs se

estendem, pelo menos, até ~ 300 kpc.

2. Para todos os FGs da nossa amostra, confirmamos a auséncia de nucleo frios
na regiao central. Pelo contrario, as temperaturas do gas nas regides centrais
¢ de ~ 50% mais altas comparado as regioes mais externas (Figura 5.1). Para
uma RX J1007+3800, encontramos um aumento de temperatura do gas de
2,9 £ 0,1keV nos ~ H0kpc centrais diminuindo para 1,5 £ 0,1keV para ~
600 kpc. Para RX J1410+4145 e RX J0856+4-0553, a temperatura do gas sobre
para 1,4 +0,1keV e 2,2 4+ 0,2keV nos ~ 90kpc centrais enquanto diminui
para 0,94+ 0,1keV 1,1+ 0,1keV para ~ 540kpc, respectivamente. Também
encontramos um aumento de abundancia de Fe nas regioes centrais de todos

os FGs da nossa amostra.

3. Notamos que a fracao média percentual de massa de Fe de SNII para aglomera-
dos e grupos de galdxias com nucleos frios estd em torno de 17,040, 2 % (veja a
Tabela 5.5 e Figura 5.9). Enquanto RX J1007+3800 e RX J1410+4145 apre-
sentam uma média de fragao média percentual de massa de Fe de SNII em
torno de ~ 50 — 60% (veja a Tabela 5.6 e as Figuras 5.10 e 5.11), o RX
J0856+0553 possui uma fragdo média menor, em torno de ~ 30% (veja a
Tabela 5.6 e a Figura 5.12).

4. Calculamos um excesso de Af; ~ 19 —60% da diferenga da fracao média per-
centual de massa de Fe de SNII nos FGs RX J10074-3800 e RX J1410+4145 e
o mesmo valor obtido pela amostra de aglomerados e grupos com nticleos frios,

enquanto esse valor é consistente com nulo para o caso do FG RX J0856+0553.

5. A fusao de galdxias ricas em gas é uma fonte plausivel do aquecimento e enri-
quecimento simultaneo central para os FGs RX J1007+3800 e RX J1410+4145.
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A energia térmica necessaria para aumentar a temperatura do gas nas regioes
centrais dos FGs é da ordem da energia adicional injetada por explosoes de
SNell. Tal energia associada a SNII, baseada no modelo de SNII NoO6_SNII -
72E-2, é calculada pelo excesso da fracao média de massa de Fe de SNII dos
FGs RX J1007+3800 e RX J1410+4145 quando comparado ao enriquecimento

da amostra de aglomerados e grupos com ntcleos frios.

6. Apesar do FG RX J0856+4-0553 apresentar um aumento de temperatura em
sua regiao central, nossos resultados indicam uma deficiéncia, ao invés de um
excesso, de fragao de massa de Fe de SNII menor do que a amostra de sistemas
com nucleos frios. Neste caso, o aumento de temperatura no centro deve
estar associado a algum outro mecanismo, recente o suficiente, para que o
IGrM RX J0856+0553 nao tivesse tempo de resfriar, o que vai em contra seu
estado relaxado advindo da andlise da distribuicao da luz intra-aglomerado.
Alternativamente, é possivel que o progenitor desse grupo féssil tivesse um

gradiente de fracao de massa de Fe advindo de SNIa anomalamente alto.

Esse trabalho ilustra o poder que as razoes de abundancias podem ter como in-
dicadores de enriquecimento quimico em sistemas de galaxias e para inferir a origem
e evolugao de grupos e aglomerados de galdxias. Em particular, para diferenciar
os possiveis diferentes mecanismos envolvidos no enriquecimento quimico no gas
de aglomerados e grupos de galaxias com ntcleos frios e de grupos fésseis. Nos-
sos resultados indicam que os ntucleos quentes dos sistemas RX J1007+3800 e RX
J1410+4145 podem ser suficientemente enriquecidos e aquecidos nessa regiao por
injecao de energia pelas explosoes de SNell, baseado no excesso de fracao de massa
a de Fe por SNell das regioes centrais destes FGs e nos modelos de SN selecionados

anteriormente.
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Capitulo 6
Conclusoes Gerais

Devido & interagao de galdxias com o ICM (e vice-versa), vérios mecanismos re-
movem gas do ISM dessas galaxias, que por sua vez se misturam ao ICM. Portanto,
metais sao 6timos tracadores de tais interacoes e as observagoes em raios-X revelam
os diferentes processos envolvidos no passado e presente. Ainda, diferentes mecanis-
mos produzem diferentes distribui¢oes de metais. Esta tese investigou o transporte
de metais de galdxias-membros para o IGrM/ICM e a eficiéncia dos mecanismos
envolvidos no enriquecimento de metais nestes meios.

No entanto, quantificar a importancia relativa entre os mecanismos de enriqueci-
mento quimico s6 é possivel através da escolha de pares de modelos de SN (ou seja,
um modelo de SNce e um modelo de SNIa), necessarios para acessar a quantidade,
por exemplo, de fragao de massa de Fe por um tipo de SN sobre outro. Enfatizamos
que esse ponto é extremamente importante, pois na literatura tal escolha é feita de
forma relativamente arbitraria. Tal escolha é crucial, visto que os modelos de SN
preveem yields tedricos bem diferentes entre si. Por isso, para diminuir essa incer-
teza, implementamos uma andlise nao paramétrica desenvolvida com base no teste
KS e classificamos 7192 modelos de explosao SNe da literatura que fornecem yields
usando essas oito razoes de abundéancia diferentes (veja o Capitulo 3).

Em resumo, determinamos as razoes de abundancia elementar O/Fe, Ne/Fe,
Mg/Fe, Si/Fe, S/Fe, Ar/Fe, Ca/Fe e Ni/Fe nas regides interna, externa e inteira de
FoV (~ 0,2 Ryy) de 18 aglomerados préximos e grupos de galaxias (z < 0,0391)
com observagoes XI1S/Suzaku, que foram posteriormente usadas para comparar o
quao bem os yields previstos de diferentes combinagoes de modelos de yields de SNe
(ou seja, um modelo SNcc e um modelo SNIa) recuperam as razdes de abundancia
observadas no meio intra-aglomerado. Ao implementar a analise nao paramétrica
desenvolvida com base no teste KS, das funcoes de distribuicao de probabilidades
(PDF), classificamos 7192 modelos de explosao SNe da literatura que fornecem yi-
elds usando essas oito razoes de abundancia diferentes. Podemos pontuar os dois

principais resultados e conclusoes a seguir:
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1. Desenvolvemos um novo método nao paramétrico capaz de ranquear as
milhares combinagoes diferentes de pares de modelos tedricos de SN, onde
~ 21% dos pares de modelos (ou seja, 1489 pares de SN) mostram incom-
patibilidades com todas as razoes de abundancias observadas (veja a Figura
3.6). Portanto, este resultado diminui, robustamente, as incertezas atreladas

a escolha arbitraria de um par de modelos em particular.

2. Os resultados favorecem o cenario onde as estrelas massivas progenitoras da
Supernova de colapso do nucleo que contribuiram significativamente para o
enriquecimento do ICM devem ter sido inicialmente enriquecidas. Os modelos
de SNcc de metalicidade zero (Zi,;x = 0) ndo reproduzem razoavelmente
o padrao de distribuicao das razoes de abundancia ICM, independente da
escolha do pareamento SNIa. Além disso, os resultados sugerem a origem
da maioria do gas metdlico intra-aglomerado enriquecendo SNIa como
progenitores de massa préximos de Chandrasekhar com pontos de ignicao

multiplos préximos ao centro (veja a Figura 3.11).

3. Reduzindo aos pares menos rejeitados de modelos de SN, usamos o mo-
delo 3D de detonagao retardada de SNIa Ohlmann et al. (2014) com 100
pontos de ignicao proximos ao centro, para nucleo empobrecido de carbono
(Oh14_DD_40) (ver Tabela B.1); e o modelo de SNII com metalicidade inicial
da progenitora de Z,;; = 0,02 de Nomoto et al. (2006) pesada na IMF de
Salpeter na faixa de massa de 13-40 M, (No06_SNII_Z2E-2) (ver Tabela 2.2).

Uma vez selecionados os pares de SN baseado no estudo acima com as medidas
observadas do IGrM/ICM, determinamos as razoes de abundancias elementares
O/Fe, Ne/Fe, Mg/Fe, Si/Fe, S/Fe, Ar/Fe, Ca/Fe e Ni/Fe para vérios anéis
concéntricos (< 300kpc) de 3 grupos fosseis de galaxias em redshifts intermediarios
(z ~ 0,1) com observagoes EPIC/XMM-Newton, que foram posteriormente usadas
para comparar a fracao de massa em Fe nas regides centrais destes objetos com as
medidas em aglomerados e grupo de galaxias com ntcleos frios observadas com o
X1S/Suzaku (veja o Capitulo 5). Usamos as razoes de abundéancias elementares
observadas para a amostra aglomerados e grupos de galaxias com nucleos frios e
para a amostra de FGs, baseada nos yields dos modelos de SN acima (item 3), para
calcular a diferenca fracao média percentual de massa de Fe de SNII, Af;, entre as
duas amostras (Eq. 5.7). Além disso, para o RX J100743800, realizamos a anélise
combinada da ICLf em mais de um filtro (também feita para o RX J0856+0553) e
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da sua ICLf/massa para testar o seu estado dinamico e idade e comparamos com

outros sistemas em fusao e relaxados (Capitulo 4).

1. Para todos os FGs da nossa amostra, confirmamos a auséncia de nicleo frios na
regiao central. Pelo contrario, as temperaturas do gas nas regioes centrais ¢ de
~ 50% mais altas comparado as regides mais externas. Também encontramos
um aumento de abundancia de Fe nas regides centrais de todos os FGs da

nossa amostra (Figura 5.1).

2. Encontramos que a média de fragao percentual de massa de Fe de SNII para
aglomerados e grupos de galaxias do tipo com ntcleos frios estd em torno de
35,0 +0,3% (veja a Tabela 5.5 e Figura 5.9). Enquanto RX J1007+3800 e
RX J14104-4145 apresentam uma média de fracao percentual de massa de Fe
de SNII em torno de ~ 50 — 60% (veja a Tabela 5.6 e as Figuras 5.10 e 5.11),
o RX J0856+0553 possui uma deficiéncia desta fracao, em torno de ~ 30%
(veja a Tabela 5.6 e a Figura 5.12).

3. Ao comparar a distribui¢ao ICLf do RX J1007+3800 e RX J0856+4-0553 com
outros aglomerados relaxados analisados anteriormente, pode-se ver que a
combinacgao tnica de uma reducao em ICLf “azul” com o aumento em ICLf
“verde/vermelho” sugere que esses sistemas sdo “super” relaxados ha muito

tempo.

4. Calculamos um excesso da diferenca da fracao média percentual de massa de
Fe de SNII nos FGs RX J100743800 e RX J1410+4145 de Af; ~ 19—60% e o
mesmo valor obtido pela amostra de aglomerados e grupos com ntcleos frios,

enquanto esse valor é consistente com nulo para o caso do FG RX J0856+0553.

5. A fusado de galaxias ricas em gas é uma possivel fonte de aquecimento e en-
riquecimento central para os FGs RX J1007+3800 e RX J1410+4145. Os
nicleos quentes dos sistemas RX J10074+3800 e RX J1410+4145 podem ser
suficientemente enriquecidos e aquecidos nessa regiao por injegao de energia
pelas explosoes de SNell, baseado no excesso de fracao de massa a de Fe por
SNell das regides centrais deste FGs e nos modelos de SN selecionados ante-

riormente.

6. Apesar do FG RX J0856+0553 apresentar um aumento de temperatura em
sua regiao central, nossos resultados indicam uma deficiéncia, ao invés de um
excesso, de fragao de massa de Fe de SNII menor do que a amostra de sistemas
com nucleos frios. Neste caso, o aumento de temperatura no centro deve

estar associado a algum outro mecanismo, recente o suficiente, para que o
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IGrM RX J0856+0553 nao tivesse tempo de resfriar, o que vai em contra seu
estado relaxado advindo da andlise da distribuicao da luz intra-aglomerado.
Alternativamente, é possivel que o progenitor desse grupo féssil tivesse um

gradiente de fracao de massa de Fe advindo de SNIa anomalamente alto.

O cendrio para RX J10074-3800 é que uma fusao de galéxias ricas em gas aqueceu
e enriqueceu o seu centro apés um longo periodo sem fusoes de sistemas de galaxias.
A anadlise quimica dos metais no seu centro indica que a energia associada a explosoes
de SNII, baseada no modelo de SNII No0O6_SNII_Z2E-2, é da ordem da energia
térmica para aumentar a temperatura do gas na mesma regiao. Esse vento seria
responsavel por interromper o resfriamento no centro desse sistema. Ao mesmo
tempo, a hipdtese de que sistema é relaxado por muito tempo é plausivel diante da
sua distribuicao de ICLf. Esse mesmo cenario pode ter ocorrido para o sistema RX
J14104-4145, onde em trabalho futuro confirmaremos se sua distribuicao de ICLf
¢ similar a um sistema relaxado. Ja obtemos as observagoes do HST para ele e
esperamos obter os redshifts espectroscopicos brevemente.

O cenario para o RX J0856+0553 ainda precisa ser investigado, pois o mecanismo
que levou a auséncia de nicleos frios em seu centro nao é compativel com uma fusao
de galédxias ricas em gas. No entanto, o resultado da sua distribui¢ao de ICLf indica

que esse sistema, na verdade, ¢ ainda mais relaxado do que encontrado para o RX
J10074-3800.
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Apeéendice A

Funcoes de distribuicao de
probabilidade empiricas para

razoes de abundancia do ICM

Esta secao apresenta as funcoes de distribuicao de probabilidade para outras
razoes de abundancia usadas ao longo deste trabalho. A Figura A.1 ilustra os PDFs
das regioes interna e externa (linhas azuis sélidas) para cada objeto e a distribuigao

combinada do PDF (linhas vermelhas sélidas).
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Figura A.1 Mesmo que a Figura 3.1 para cada razao de abundancia medida X/Fe.
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Apendice B

Lista dos modelos de SNe com

o [ ) V4 [
ytelds disponiveis

Dado o niimero substancial de combinagoes tedricas de modelos SN testadas neste
trabalho e resumidas na Segao 2.3, apresentamos aqui as principais observacoes de

cada modelo SN coletadas na literatura. A nomenclatura para os 232 modelos SNIa

e 31 modelos SNcc na Tabela B.1 e 2.2, respectivamente.
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Tabela B.1: Lista dos 232 modelos de explosao de SNIa da litera-

tura com yields disponiveis testados com nosso método.

Nome do Modelo Ref. Propriedades Bésicas
Fil4.1.2.9 1 Deflagragao 3D, p.9 = 2.9, 1 bolha de ignicao fora do centro
Fil4.3.2.9 1 Deflagracao 3D, p.9 = 2.9, 3 bolhas de ignicao centradas
Fil4.5.2.9 1 Deflagragdo 3D, p.9 = 2.9, 5 bolhas de ignicdo centradas
Fi14.10-2.9 1 Deflagragdo 3D, p.9 = 2.9, 10 bolhas de ignicao centradas
Fi14.20_2.9 1 Deflagracao 3D, p.9 = 2.9, 20 bolhas de ignicao centradas
Fil4.402.9 1 Deflagragao 3D, p.9 = 2.9, 40 bolhas de ignicao centradas
Fil4.100.5.5 1 Deflagracao 3D, p.9 = 5.5, 100 bolhas de igni¢do centradas
Fi14.100_2.9 1 Deflagracao 3D, pc 9 = 2.9, 100 bolhas de ignicao centradas
Fi14.100-1.0 1 Deflagragdo 3D, p.9 = 1.0, 100 bolhas de ignicdo centradas
Fil4.150_2.9 1 Deflagracao 3D, p.9 = 2.9, 150 bolhas de ignicdo centradas
Fil4_200_2.9 1 Deflagragao 3D, pc9 = 2.9, 200 bolhas de ignicdo centradas
Fil4.1600_2.9 1 Deflagragao 3D, pc9 = 2.9, 1600 bolhas de igni¢ao centradas
Fi14.1600_2.9_c 1 Deflagragao 3D, pc9 = 2.9, 1600 bolhas de igni¢ao centradas
compactas (simetria altamente esférica)
Iw99_W7 2 Deflagracao 1D, pcg = 2.12, Zipie = 1
Iw99_W70 2 Deflagragao 1D, pc 9 = 2.12, Zjnit =0
Iw99_WDD1 2 Delayed Detonation, pcg = 2.12, pr7 = 1.7, Ziniy =1
Iw99_WDD2 2 Delayed Detonation, pcg = 2.12, pr7 = 2.2, Zinix = 1
Iw99_WDD3 2 Delayed Detonation, p.g9 = 2.12, pr 7 = 3.0, Zjnit = 1
Iw99_CDD1 2 Delayed Detonation, p.g9 = 1.37, pr7 = 1.7, Zjnit = 1
Iw99_CDD2 2 Delayed Detonation, p.g = 1.37, pr7 = 2.2, Zjnyy =1
Kr13.0.9.0.76 3 Fusdo violenta de C+O WDs 3D, (M ,p, M2 ) = (0.9, 0.76),
Zinit = 1
Kr15_hybrid 4 Deflagragao 3D de WDs hibridas, (nucleo C4+0O ¢/ camadas
de O+Ne), cinco pontos fora do centro, p. g = 2.12
Kr16.0.9.0.76_Z1E-2 3,5 Fusao violenta de C+O WDs 3D, (M1, M2, ) = (0.9, 0.76),
Zinit = 0.01
Lel8.0.5_1.0_1P 6 Deflagracao Turbulenta Pura 2D, p.g = 0.5, Zjnie = 1, C/O=1.0
Lel®.1.0_1.0_1P 6 Deflagracao Turbulenta Pura 2D, p. g = 1.0, Zjnit = 1, C/O=1.0
Lel8_1.0.0 6 Transigao de Deflagracao para Detonagao 2D, p.g = 1.0, Zjnit =0
Lel8.1.0.0.1 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, p.g = 1.0, Zjnje = 0.1
Lel8.1.0.0.5 6 Transicao de Deflagracdao para Detonacao 2D, pc g = 1.0, Zinie = 0.5
Lel8.1.0_1.0 6 Transicdo de Deflagracao para Detonacgdo 2D, p. 9 = 1.0, Zjnit = 1.0
Lel8.1.0_2.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonacgao 2D, pc 9 = 1.0, Zjnit = 2.0
Lel8.1.0_3.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 1.0, Zjnix = 3.0
Lel8.1.0.5.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 1.0, Zjnit = 5.0
Lel8.3.0_.1.0_1P 6 Deflagracao Turbulenta Pura 2D, p. g = 3.0, Zjnit = 1.0, C/0=1.0
Lel8.3.0.0 6 Transicao de Deflagracdao para Detonagao 2D, pc g = 3.0, Zinit =0
Lel8.3.0.0.1 6 Transicdo de Deflagracao para Detonacgdo 2D, p. g = 3.0, Zinit = 0.1
Lel8.3.0.0.5 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 3.0, Zinit = 0.5

Table 2.2: continua
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Table 2.2: (continuagdo)

Nome do Modelo Ref. Propriedades Bésicas
Lel8.3.0_1.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 3.0, Zjnit = 1.0
Lel8.3.0_2.0 6 Transicao de Deflagracdao para Detonacao 2D, pc o = 3.0, Zinie = 2.0
Lel8.3.0_3.0 6 Transicdo de Deflagracao para Detonacgdo 2D, pc 9 = 3.0, Zinit = 3.0
Lel8.3.0.5.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonacgao 2D, pc9 = 3.0, Zinit = 5.0
Lel8.5.0_.1.0_1P 6 Deflagracao Turbulenta Pura 2D, p. g = 5.0, Zijnit = 1.0, C/0=1.0
Lel8.5.0.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, p.g = 5.0, Zjnit =0
Lel8.5.0.0.1 6 Transicao de Deflagracao para Detonacao 2D, pe g = 5.0, Zinit = 0.1
Lel8.5.0-0.5 6 Transicao de Deflagracdao para Detonacao 2D, pc g = 5.0, Zinie = 0.5
Lel8.5.0_1.0 6 Transicdo de Deflagracao para Detonacgao 2D, pc9 = 5.0, Zinit = 1.0
Lel8.5.0_2.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 5.0, Zinit = 2.0
Lel8.5.0_3.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 5.0, Zinit = 3.0
Lel8.5.0.5.0 6 Transicao de Deflagracao para Detonagao 2D, pc 9 = 5.0, Zinit = 5.0
Le20a_1.10.0.10_0_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.10, Zjn;y = 0,

uma bolha de detonacao de He
Le20a_1.10.0.10_2E-3_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.10, Zin;x = 0.002,

uma bolha de detonacao de He
Le20a_1.10.0.10_1E-2_B 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.10, Zi,; = 0.01,

uma bolha de detonagao de He
Le20a_1.10.0.10_2E-2_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.10, Zin;y = 0.02,

uma bolha de detonacao de He
Le20a_1.10.0.10_4E-2_B 7 Detonacgao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.10, Ziniz = 0.04,

uma bolha de detonacao de He
Le20a_1.10.0.10_6E-2_B 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.10, Zi,;x = 0.06,

uma bolha de detonacgao de He
Le20a_1.10.0.10_1E-1_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.10, Zin;y = 0.1,

uma bolha de detonacao de He
Le20a_1.10_0.05_.0_R. 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.05, Zinix = 0,

anel de detonacao de He
Le20a_1.10_.0.05_2E-3_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.05, Zn;x = 0.002,

anel de detonacao de He
Le20a_1.10_.0.05_1E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, Mye = 0.05, Zin;y = 0.01,

anel de detonagao de He
Le20a_1.10_0.05_2E-2 R 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.05, Zin;z = 0.02,

anel de detonacao de He
Le20a_1.10_.0.05_4E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, Mye = 0.05, Zin;y = 0.04,

anel de detonacao de He
Le20a_1.10_.0.05_6E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.10, Mye = 0.05, Zinit = 0.06,

anel de detonagao de He
Le20a_1.10.0.05_1E-1_R 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My = 0.05, Zi,i = 0.1,

anel de detonacao de He
Le20a_1.00.0.05_0_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.00, My = 0.05, Ziniy = 0,

detonagao esférica de He
Le20a_1.00_0.05_2E-3_S 7 Detonacgao dupla 2D, Mwp = 1.00, My, = 0.05, Zi,;; = 0.002,

Table 2.2: continua
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Table 2.2: (continuagdo)

Nome do Modelo Ref. Propriedades Bésicas

detonagao esférica de He

Le20a_1.00_0.05_1E-2_S 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.00, My, = 0.05, Ziu;x = 0.01,
detonacao esférica de He

Le20a_1.00_0.05_2E-2_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.00, My = 0.05, Ziniy = 0.02,
detonagao esférica de He

Le20a_1.00.0.05_4E-2_S 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.00, My, = 0.05, Ziniz = 0.04,
detonacao esférica de He

Le20a_1.00_.0.05_6E-2_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.00, My = 0.05, Ziniy = 0.06,
detonagao esférica de He

Le20a_1.00_0.05_1E-1_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.00, Mye = 0.05, Ziniy = 0.1,
detonagao esférica de He

Le20a.0.90.0.15_2E-2 B 7 Detonacgao dupla 2D, Mwp = 0.90, My, = 0.15, Zinix = 0.02,
uma bolha de detonacao de He

Le20a_0.95.0.15_2E-2_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 0.95, My = 0.15, Ziniy = 0.02,
uma bolha de detonacao de He

Le20a_1.00_0.10_2E-2_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.00, Mye = 0.10, Zinit = 0.02,
uma bolha de detonacao de He

Le20a_1.05.0.10_2E-2 B 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.05, My, = 0.10, Ziniz = 0.02,
uma bolha de detonacgao de He

Le20a_1.15.0.10_2E-2_B 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.15, Mye = 0.10, Zin;y = 0.02,
uma bolha de detonacao de He

Le20a_1.20_.0.05_2E-2_B 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.20, My, = 0.05, Zini; = 0.02,
uma bolha de detonacao de He

Le20a_0.90.0.05_2E-2 R 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 0.90, My, = 0.05, Zinix = 0.02,
anel de detonacao de He

Le20a_0.95.0.05_2E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 0.95, My = 0.05, Ziniy = 0.02,
anel de detonacao de He

Le20a_1.00_0.05_2E-2_R 7 Detonacgao dupla 2D, Mwp = 1.00, My, = 0.05, Ziniz = 0.02,
anel de detonagao de He

Le20a_1.05_.0.05_2E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.05, My = 0.05, Ziniy = 0.02,
anel de detonacao de He

Le20a_1.20_0.05_2E-2_R 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.20, Mye = 0.05, Zinix = 0.02,
anel de detonagao de He

Le20a_.0.90_0.05_2E-2_S 7 Detonacgao dupla 2D, Mwp = 0.90, My, = 0.05, Ziniz = 0.02,
detonacao esférica de He

Le20a.0.95.0.05_2E-2_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 0.95, My = 0.05, Ziniy = 0.02,
detonagao esférica de He

Le20a_1.05_0.05_2E-2_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.05, Mye = 0.05, Zinix = 0.02,
detonagao esférica de He

Le20a_1.10.0.05_2E-2_S 7 Detonacao dupla 2D, Mwp = 1.10, My, = 0.05, Zin;x = 0.02,
detonacao esférica de He

Le20a_1.20_0.05_2E-2_S 7 Detonagao dupla 2D, Mwp = 1.20, Mye = 0.05, Zin;y = 0.02,

detonagao esférica de He
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Le20b_1.0-1.33
Le20b_2.0_1.35
Le20b_3.0-1.37
Le20b_5.0_1.38
Le20b_5.5_1.38
Le20b_7.5_1.39
Le20b_9.0-1.40
Le20b_hybrid-1.0_0.43

Deflagracao Turbulenta 2D, p. 9 = 1.0, Mcyo = 1.33, C/O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p. g = 2.0, Mcyo = 1.35, C/O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p. ¢ = 3.0, Mcio = 1.37, C/O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p.9 = 5.0, Mcio = 1.38, C/0O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p. 9 = 5.5, Mcyo = 1.38, C/O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p.9 = 7.0, Mc1o = 1.39, C/O=1
Deflagracao Turbulenta 2D, p. 9 = 9.0, Mci0 = 1.4, C/O=1
Deflagracao 2D de WD hibridas (nicleo de C+0O ¢/
camadas de O+Ne+Mg), pc9 = 1.0, Mcio = 0.43
Le20b_hybrid_2.0.0.45 8 Deflagracao 2D de WD hibridas (nicleo de C4+0 ¢/

camadas de O+Ne+Mg),pc0 = 2.0, Mcyo = 0.45
Le20b_hybrid_3.0.0.47 8 Deflagragao 2D de WD hibridas (nicleo de C+0O ¢/

camadas de O+Ne+Mg), pc9 = 3.0, Moo = 0.47
Le20b_hybrid_5.0_0.48 8 Deflagragao 2D de WD hibridas (nicleo de C+0 ¢/

camadas de O+Ne+Mg), pcg = 5.0, Mci1o = 0.48
Le20b_hybrid_5.5_0.48 8 Deflagracao 2D de WD hibridas (nicleo de C4+0 ¢/

camadas de O+Ne+Mg), pc9 = 5.5, Mcyo = 0.48
Le20b_hybrid_-7.5_0.49 8 Deflagragao 2D de WD hibridas (nticleo de C+O ¢/

camadas de O+Ne+Mg), p.9 = 7.5, Mc1o = 0.49
Le20b_hybrid-9.0_0.50 8 Deflagragao 2D de WD hibridas (nicleo de C+0 ¢/
camadas de O+Ne+Mg), pc9 = 9.0, Mcio =0.5

o 0o o 0o o 0o o 0o

MalO_ctr_DF 9 Deflagracao 2D, p. 9 = 2.9, ignigao centrada
Mal0_ctr_ DD 9 Detonacao Retardada 2D, p. 9 = 2.9, pr 7 < 1.0, ignicdo centrada
Mal0_-off_ DD 9 Detonagao Retardada 2D, p. 9 = 2.9, pr 7 < 1.0, ignicao fora do centro

Mk15.DD_1.23_0.15_.CO 10 Detonacao Retardada 3D de C+0O WD, Mwp = 1.23, p.¢ = 0.15, C/O=1
Mk15.DD_1.18.0.1_ONe 10 Detonagao Retardada 3D de O+Ne WD, Mwp = 1.18, p.9 = 0.1
Mk15.DD_1.21.0.13_.ONe 10 Detonacao Retardada 3D de O+Ne WD, Mwp = 1.21, p.g = 0.13
Mk15.DD_1.23.0.15_.ONe 10 Detonagao Retardada 3D de O+Ne WD, Mwp = 1.23, p.9 = 0.15
Mk15_.DD_1.24.0.17.ONe 10 Detonagao Retardada 3D de O+Ne WD, Mwp = 1.24, p. 9 = 0.17
Mk15_DD_1.25.0.2_ONe 10 Detonagao Retardada 3D de O+Ne WD, Mwp = 1.25, p. 9 = 0.2

Oh14_DD_50 11 Sel13.100-2.9, WD homogénea com 50% de fracido de massa de carbono
Oh14_.DD_20 11 Sel13.100.2.9, WD de ntcleo empobrecido

de carbono com 20% de fragao de massa de carbono
Oh14_DD_32 11 Sel3.100.2.9, WD de nicleo empobrecido

de carbono com 32% de fragdo de massa de carbono
Oh14_DD_40 11 Se13-100-2.9, WD de niicleo empobrecido

de carbono com 40% de fracao de massa de carbono
Pr10.0.9.0.9 12 Fusao violenta 3D de WDs; (M1 yp, M2 ) = (0.9, 0.9)
Pr12.1.1.0.9 13 Fusdo violenta 3D de WDs; (M1 yp, M2 ) = (1.1, 0.9)
Pal6_1A 14 Colisao 3D de WDs, (M, M2 yp) = (0.6, 0.6), peo = 3.4 x 1073
Pal6_1C_He 14 Colisdo 3D de WDs, (M1 yp, M2 ywp) = (0.6, 0.6), peo = 3.4 x 1073,
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ambas ¢/ My, = 0.01

Sel3.1.2.9 15 Detonacao Retardada 3D, p. ¢ = 2.9, 1 ponto de ignigao descentralizado

Sel3.3.2.9 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 3 pontos de ignigao
proximos ao centro

Sel3.5.2.9 15 Detonagao Retardada 3D, p.9 = 2.9, 5 pontos de ignicao
préximos ao centro

Sel13-10-2.9 15 Detonagao Retardada 3D, p.g9 = 2.9, 10 pontos de ignigao
préximos ao centro

Sel3.20.2.9 15 Detonagao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 20 pontos de ignicao
proximos ao centro

Sel3.40.2.9 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 40 pontos de ignicao
préximos ao centro

Sel3.100.5.5 15 Detonagao Retardada 3D, p9 = 5.5, 100 pontos de igni¢ao
proximos ao centro

Sel13.100-2.9 15 Detonagao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 100 pontos de ignigao
préximos ao centro

Sel13.100-1.0 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 1.0, 100 pontos de ignicao
préximos ao centro

Sel3.1502.9 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 150 pontos de ignicao
proximos ao centro

Sel3.200-2.9 15 Detonagao Retardada 3D, p.9 = 2.9, 200 pontos de ignigao
préximos ao centro

Se13-300-2.9_¢ 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 300 pontos de ignicao
centrados compactos, simetria esférica

Sel13.1600_2.9 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 1600 pontos de ignicao
proximos ao centro

Sel3.1600-2.9_c 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 1600 pontos de ignigao
centrados compactos, simetria esférica

Sel13.100-2.9_Z5E-1 15 Detonacao Retardada 3D, p.9 = 2.9, 100 pontos de ignicao
préximos ao centro, Zinit = 0.5

Sel13.100.2.9_ Z1E-1 15 Detonagao Retardada 3D, p.9 = 2.9, 100 pontos de ignigao
préximos ao centro, Zinje = 0.1

Sel3.100.2.9_ Z1E-2 15 Detonacao Retardada 3D, p. 9 = 2.9, 100 pontos de igni¢ao
préximos ao centro, Zinie = 0.01

Sel6_GCD 16 3D Gravitationally confined detonation, p. 9 = 2.9, one off-centre
ignition spot with distance from the center of the ignition kernel
to the center of WD of 200km

Sh18.0.8.30/70.5E-3.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=30/70, Zinix = 0.005, fizc1160 = 0.1

Sh18.0.8_30/70_5E-3_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=30/70, Zinit = 0.005, fizgy160 = 1.0

Sh18.0.8.30/70_1E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=30/70, Zini = 0.01, fi2c4160 = 0.1

Sh18.0.8.30/70_1E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=30/70, Zinit = 0.01, fizcy160 = 1.0

Sh18.0.8.30/70.0_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=30/70, Zinit = 0.00, fizc 160 = 0.1
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Sh18.0.8.30/70_2E-2.0.1
Sh18.0.8.30/70_2E-2_1
Sh18.0.8.30/700_1
Sh18.0.8.50/50_5E-3.0.1
Sh18.0.8_50,/50_5E-3_1
Sh18.0.8.50/50_1E-2.0.1
Sh18.0.8.50/50_1E-2_1
Sh18.0.8.50,/50.0_0.1
Sh18.0.8.50/50_2E-2.0.1
Sh18.0.8_50,/50_2E-2_1
Sh18.0.8_50,/50_0_1
Sh18.0.85.30,/70_5E-3.0.1
Sh18.0.85_.30,/70_5E-3_1
Sh18.0.85.30/70_1E-2.0.1
Sh18.0.85.30/70_1E-2_1
Sh18.0.85.30,/70_0_0.1
Sh18.0.85.30,/70_2E-2_0.1
Sh18.0.85.30,/70_2E-2_1
Sh18.0.85.30/70_0_1
Sh18.0.85_50,/50_5E-3_0.1
Sh18.0.85_50,/50_5E-3_1
Sh18.0.85_50/50_1E-2_0.1
Sh18.0.85_50/50_1E-2_1
Sh18.0.85_50,/50_0_0.1
Sh18.0.85_50,/50_2E-2.0.1
Sh18.0.85_50/50_2E-2_1
Sh18.0.85_50,/50_0_1
Sh18.0.9_30,/70_5E-3.0.1
Sh18.0.9.30/70_5E-3_1
Sh18.0.9.30/70_1E-2.0.1
Sh18.0.9.30/70_1E-2.1
Sh18.0.9-30,/70_0_0.1
Sh18.0.9.30/70_2E-2.0.1
Sh18.0.9.30/70_2E-2_1
Sh18.0.9.30,/70_0_1
Sh18.0.9_50,/50_5E-3.0.1
Sh18.0.9.50/50_5E-3.1
Sh18.0.9.50/50_1FE-2.0.1
Sh18.0.9.50/50_1E-2_1
Sh18.0.9_50,/50_0_0.1
Sh18.0.9.50/50_2E-2.0.1
Sh18.0.9.50/50_2E-2_1
Sh18.0.9_50,/50_0_1

1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=30/70, Zini = 0.02, frzc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=30/70, Zini = 0.02, frzc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=30/70, Zini, = 0.00, fizcs160 = 1.0
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=50/50, Zinix = 0.005, fi2cs160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=50/50, Zini; = 0.005, fizc160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.8, C/0=50/50, Zini = 0.01, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=50/50, Zinis = 0.01, frzc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=50/50, Zinit = 0.00, fr2c 160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.8, C/0=50/50, Zini, = 0.02, fizcs160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.8, C/0=50/50, Zini = 0.02, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.8, C/0=50/50, Zini; = 0.00, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=30/70, Zinis = 0.005, fizc4160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.85, C/0=30/70, Zini; = 0.005, fi2c4160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=30/70, Zini = 0.01, fizci160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.85, C/0=30/70, Zinix = 0.01, fizcy160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=30/70, Zinis = 0.00, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=30/70, Zinis = 0.02, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Myp = 0.85, C/0=30/70, Zini = 0.02, fizc 4160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.85, C/0=30/70, Zini; = 0.00, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=50/50, Zini; = 0.005, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.85, C/0=50/50, Zinix = 0.005, fizc160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=50/50, Zinis = 0.01, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.85, C/0=50/50, Zinis = 0.01, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=50/50, Zini; = 0.00, fizcs160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.85, C/0=50/50, Zini = 0.02, fizc160 = 1.0
1D DDDDDD, Mwp = 0.85, C/0=50/50, Zinix = 0.02, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mywp = 0.85, C/0=50/50, Zinis = 0.00, fizc160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.90, C/0=30/70, Zini = 0.005, fizc4160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.90, C/0=30/70, Zini; = 0.005, fi2cs160 = 1.0
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=30/70, Zini = 0.01, fizcs160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.90, C/0=30/70, Zini = 0.01, fizc160 = 1.0
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=30/70, Zinit = 0.00, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.90, C/0=30/70, Zinis = 0.02, fizc1160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.90, C/0=30/70, Zinis = 0.02, frzc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=30/70, Zini; = 0.00, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=50/50, Zini; = 0.005, fizc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=50/50, Zini; = 0.005, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mywp = 0.90, C/0=50/50, Zini; = 0.01, frzc 160 = 0.1
1D DDDDDD, Myp = 0.90, C/0=50/50, Zinis = 0.01, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Myp = 0.90, C/0=50/50, Zini; = 0.00, fizc 4160 = 0.1
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=50/50, Zini = 0.02, fizc 160 = 1.0
1D DDDDDD, Mwp = 0.90, C/0=50/50, Zinix = 0.02, fizcy160 = 0.1
1D DDDDDD, Mywp = 0.90, C/0=50/50, Zinis = 0.00, fizc160 = 1.0
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Sh18.1.0.30/70.5E-3.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zinit = 0.005, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.0.30/70_5E-3_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zini, = 0.005, fizg1160 = 1.0
Sh18.1.0.30/70-1E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zini, = 0.01, fizg1160 = 0.1
Sh18.1.0-30/70_1E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zini; = 0.01, fizcy160 = 1.0
Sh18.1.030/70.0.0.1 17 1D DDDDDD, Myp = 1.0, C/0=30/70, Zinis = 0.00, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.0-30/70_2E-2_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zini = 0.02, fizcy160 = 1.0
Sh18.1.0.30/702E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zinit = 0.02, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.0-30/70-0_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=30/70, Zinit = 0.00, fi2c1160 = 1.0
Sh18.1.0.50/50.5E-3.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=50/50, Ziuix = 0.005, fizc1160 = 0.1
Sh18.1.0-50/50_5E-3_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/0=50/50, Zinit = 0.005, fizgy160 = 1.0
Sh18.1.0.50/50_1E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Myp = 1.0, C/0=50/50, Zini = 0.01, fizc160 = 0.1
Sh18.1.0.50/50_1E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/O=50/50, Zinit = 0.01, fizcy160 = 1.0
Sh18.1.0.50/50.0_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/O=50/50, Zinit = 0.00, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.0.50/502E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/O=50/50, Zini = 0.02, fizc 160 = 1.0
Sh18.1.0.50/50_2E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.0, C/O=50/50, Zinit = 0.02, fizc160 = 0.1
Sh18.1.0.50/50_0_1 17 1D DDDDDD, Myp = 1.0, C/0=50/50, Zini = 0.00, frzc 160 = 1.0
Sh18.1.1.30/70_5E-3_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinix = 0.005, fizcy160 = 0.1
Sh18.1.1.30/70_5E-3_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinit = 0.005, fizc 160 = 1.0
Sh18.1.1.30/70-1E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinix = 0.01, fizg1160 = 0.1
Sh18.1.1.30/70-1E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinit = 0.01, fizg;160 = 1.0
Sh18.1.1.30/70.0_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinit = 0.00, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.30/70.2E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Myp = 1.10, C/0=30/70, Zini = 0.02, fizc160 = 1.0
Sh18.1.1.30/702E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/O=30/70, Zinit = 0.02, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.30/70.0_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=30/70, Zinit = 0.00, fizg1160 = 1.0
Sh18.1.1.50/50.5E-3.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=50/50, Zinit = 0.005, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.50/50_5E-3_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/O=50/50, Zinit = 0.005, fizc 160 = 1.0
Sh18.1.1.50/50_1E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=50/50, Zini = 0.01, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.50/50_1E-2_1 17 1D DDDDDD, Myp = 1.10, C/0=50/50, Ziniy = 0.01, fizc 160 = 1.0
Sh18.1.1.50/50.0_0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/O=50/50, Zinit = 0.00, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.50/502E-2.0.1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=50/50, Zinit = 0.02, fizg1160 = 1.0
Sh18.1.1.50/50_2E-2_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/O=50/50, Zini = 0.02, fizc 160 = 0.1
Sh18.1.1.50/50-0_1 17 1D DDDDDD, Mwp = 1.10, C/0=50/50, Zinit = 0.00, fizgy160 = 1.0
Si10_Det_0.81_1.0 18 Detonagao 1D de sub-Mcy C4+0 WD, Mwp = 0.81, p.7 = 1.0,
C/0O/Ne=50/50/0
Si10_Det_0.88_1.45 18 Detonagdo 1D de sub-Mcp C+0O WD, Mwp = 0.88, p.7 = 1.45,
C/0/Ne=50/50/0
Sil0_Det_0.97_2.4 18 Detonagao 1D de sub-Mcy C4+0 WD, Mwp = 0.97, p.7 = 2.4,
C/0/Ne=50/50/0
Si10_Det_1.06_4.15 18 Detonacgao 1D de sub-Mcy, C+O WD, Mwp = 1.06, p. 7 = 4.15,
C/0O/Ne=50/50/0
Sil0_Det_1.06_4.15_Ne 18 Detonagao 1D de sub-Mcp C+0 WD, Mwp = 1.06, p.7 = 4.15,
C/0/Ne=42.5/50/7.5
Sil0_Det_1.15_7.9 18 Detonagao 1D de sub-Mcy C4+0 WD, Mwp = 1.15, pc7 = 7.9,

Table 2.2: continua

130



Table 2.2: (continuagdo)

Nome do Modelo Ref. Propriedades Bésicas

C/0O/Ne=50/50/0

Si12_DDet_0.66-0.38_CS 19 Detonagao dupla 2D de choque convergente (baixa massa),
Mwp = 0.66, p.7 = 3.81 x 107!

Si12_DDet_0.79.0.85_CS 19 Detonagao dupla 2D de choque convergente (padrio),
Mwp = 0.79, pe7 =85 x 1071

Si12_DDet_0.66_0.38_EL 19 Detonagao dupla 2D com igni¢ao na borda da WD (baixa massa),
Mwp = 0.66, pe7 = 3.81 x 1071

Si12_DDet_0.79.0.85_EL 19 Detonagao dupla 2D com igni¢ao na borda da WD (padréao),
Mwp = 0.79, pe7 = 8.5 x 107*

Si12_DDet_0.66_0.38_He 19 Detonagao 2D apenas com He (baixa massa),
Mwp = 0.66, pc7 = 3.81 x 107+

Si12_DDet_0.79_0.85_He 19 Detonagao 2D apenas com He (padrao),
Mwp = 0.79, pe;r = 8.5 x 107!

Tr04_2D_512 20 2D ignigao central, tamanho da grade=5122, p.g = 2.9

Tr04_3D_256 20 3D ignigao central, tamanho da grade=2563, p. 9 = 2.9

Tr04_3D_256_T¢ 20 3D ignigao central, tamanho da grade=256%, p. 9 = 2.9

Tr04_3D_5_256“ 20 3D pontos de ignicdo miltiplos, 5 bolhas, tamanho da grade=2562,
Peo = 2.9

Tr04_3D_30_768% 20 3D pontos de ignicio multiplos, 30 bolhas, tamanho da grade=7683,
Peo = 2.9

Note. — A densidade central da ana branca (p.7 e pe9) é dada em unidades de 107 e 109 cm =3, respec-

tivamente. A densidade da transi¢ao deflagragao-detonacio (pr7) é dada em unidades de 107gem=3. A
fragio de massa da razdo carbono/oxigénio (C/O) da ana branca e a taxa de reagao 2C +1¢ O (fizcy160)
sdo adimensionais. A massa inicial da ana branca (Mwp), as massas do nicleo de CO (M¢410) e do enve-
lope de He (Mye), e as massas iniciais das anas brancas primdrias e secundérias em colises e fusdes (M1,
e My ,p,, respectivamente) sao dadas em unidades de Mg. A composicao da fragdo de massa inicial da ana
branca (C/O/Ne) é dada pela fragdo de massa de 12C/'0/??Ne. A metalicidade inicial do progenitor é
denotada por Ziit, enquanto em negrito (Zinit) ¢ dada em unidades de metalicidade solar, Z ,40¢; cada mo-
delo SNce pode assumir diferentes tabelas de valores solares para definir sua composicao de metalicidade
inicial (ver referéncias para detalhes). Denotamos DDDDDD para os modelos de Detonagdo Dupla De-
generada Dindmica, do inglés (Dynamically-Driven Double-Degenerate Double-Detonation) de Shen et al.
(2018). “Somente aquelas particulas tracadoras que atingem as condigbes NSE a partir de 90% da tempe-

ratura de pico (~ 8.5 x 10? K) sio consideradas nos célculos de nucleossintese.

Referéncias: (1) Fink et al. (2014); (2) Iwamoto et al. (1999); (3) Kromer et al. (2013b); (4) Kromer et al.
(2015); (5) Kromer et al. (2016); (6) Leung & Nomoto (2018); (7) Leung & Nomoto (2020a); (8) Leung &
Nomoto (2020b); (9) Maeda et al. (2010); (10) Marquardt et al. (2015); (11) Ohlmann et al. (2014); (12)
Pakmor et al. (2010); (13) Pakmor et al. (2012); (14) Papish & Perets (2016) (15) Seitenzahl et al. (2013);
(16) Seitenzahl et al. (2016); (17) Shen et al. (2018); (18) Sim et al. (2010); (19) Sim et al. (2012); (20)
Travaglio et al. (2004).
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Apéndice C

A avaliacao completa dos pares SN

de modelos

Aqui, apresentamos o resultado completo obtido neste trabalho e parcialmente
mostrado na Figura 3.10. Representa o nimero de vezes que um par de modelos
SNIa+SNce foi rejeitado no nivel de significancia de 95% pelo teste KS usando as
regioes interna e externa. Um determinado par de modelos SN pode ser rejeitado
no maximo 8 vezes devido as 8 razoes de abundancia consideradas neste trabalho
(ver Figura 3.4). Os quadrados vermelhos representam os pares de modelos SN mais
rejeitados neste trabalho. As figuras C.1, C.2 e C.3 juntamente com a Figura 3.10
sao os mapas totalmente rejeitados dos 7192 pares SN testados pelas oito razoes de

abundancia.
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Figura C.1 Continuagao da Figura 3.10.
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