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Dark	
  MaVer:	
  
~	
  85%	
  of	
  Mtot	
  

ρ	
  ~	
  r	
  -­‐2.5	
  

ICM:	
  
~	
  12%	
  of	
  Mtot	
  

ρ	
  ~	
  r	
  -­‐2	
  
kT	
  =	
  2	
  ~	
  >10	
  keV	
  
	
  

Galaxies:	
  
~	
  3%	
  of	
  Mtot	
  

ρ	
  ~	
  r	
  -­‐3	
  
cD	
  galaxy	
  
	
  

8	
  Mpc	
  



 Galaxies	
  
◆  ~3%	
  of	
  Mtot	
  

◆  Moving	
  within	
  	
  
ICM	
  at	
  trans-­‐sonic 

◆  Strongest	
  concentrated	
  

  	
  ICM	
  
◆  ~12%	
  of	
  Mtot	
  
◆  Most	
  dominant	
  known	
  

baryonic	
  component	
  	
  
in	
  the	
  Universe	
  

◆  	
  kTe	
  =	
  2	
  ~	
  15	
  keV	
  
◆  Emit	
  only	
  X-­‐rays	
  
◆  Confined	
  by	
  gravity	
  
but	
  most	
  extended	
  

◆  metallicity~0.3	
  Z◎	
  

	
 	



Dark	
  maVer	
  
◆  ~85%	
  of	
  Mtot	
  
◆  Subclumps	
  

Oden	
  a	
  cD	
  galaxy	
  
sieng	
  at	
  the	
  center A	
  cooler	
  plasma	
  phase	
  

around	
  cD 
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Weak	
  B-­‐
field	
   Collisionless Boundary	
  

negligible Interac;on	
  
negligible 

kT=	
  2	
  ～15	
  keV　；　n=	
  10３～４	
  m-­‐3	
  (center)	
  
magne;zed	
  to	
  a	
  few	
  μG	
  →	
  plasma	
  β～	
  a	
  few	
  tens 

² Confined	
  stably	
  by	
  gravity	
  (never	
  happens	
  in	
  labo)	
  
² Many	
  galaxies	
  with	
  ISM	
  are	
  moving	
  in	
  the	
  ICM	
  with	
  transonic 
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Ø  In	
  many	
  cluster	
  center,	
  
radia;ve	
  cooling	
  ;me	
  is	
  ~	
  0.1	
  
Hubble	
  ;me	
  

Ø  Cooling	
  ICM	
  flows	
  into	
  the	
  
central	
  region	
  

Ø  The	
  amount	
  of	
  cooled	
  material	
  
is	
  much	
  lower	
  than	
  expected	
  

Ø  Some	
  hea;ng	
  mechanism	
  is	
  
needed	
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  2001	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  XMM	
  RGS	
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Spectr
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  A1795	
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  Gu+2012	
  

80	
  kpc	
  

	
  	
  	
  	
  	
  X-­‐ray	
  image	
  
	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  Poten2al	
  
	
  “Central	
  Cusp”	
  

Hot	
  phase	
  
5	
  keV	
   Cool	
  phase	
  

2	
  keV	
  

ICM	
  in/near	
  cD	
  galaxies	
  is	
  two-­‐phased	
  



	
  	
  
Reconnec;on	
  	
  

Hot	
  phase	
  
Cool	
  phase	
  

Galaxy	
  mo;on	
  

Mag.field	
  lines	
  

Ø  Ordered	
  magne;c	
  field	
  separate	
  cool	
  and	
  hot	
  phase	
  ICM.	
  
Ø  The	
  loop-­‐like	
  structure	
  stabilizes	
  the	
  hea;ng/cooling	
  (Rosner+	
  1976).	
  
Ø  Hea;ng	
  energy	
  from	
  MHD	
  turbulence	
  by	
  galaxy	
  mo;on/magne;c	
  
reconnec;on(Makishima+2001),	
  or	
  AGN	
  feedback	
  at	
  the	
  boVom	
  of	
  
the	
  loops	
  (Gu+2012).	
  



	
  	
  	
  	
  	
  

Metal-­‐mass-­‐to-­‐light	
  ra;o:	
  	
  	
  Φ(R) = MFe,ICM(R) / L*(R) 

Ø ICM	
  has	
  a	
  typical	
  metallicity	
  of	
  ~0.3	
  solar:	
  MM,ICM	
  ≈	
  MM,Star	
  
Ø Metals	
  produced	
  in	
  galaxies	
  are	
  widely	
  distributed	
  in	
  the	
  ICM	
  



Ø Late-­‐type	
  galaxies	
  decrease	
  toward	
  center	
  
Ø Spiral	
  frac;on	
  higher	
  in	
  distant	
  clusters	
  (z	
  ~	
  0.5)	
  

Butcher	
  &	
  Oemler	
  1984	
  	
  

Goto+2003	
  



Star	
  forming-­‐Local	
  density	
  

Wijesinghe	
  et	
  al.	
  2012	
  

Red	
  frac;on-­‐Local	
  density	
  

Peng	
  et	
  al.	
  2010	
  
SDSS	
  

Quenching	
  the	
  satellite	
  star	
  
forming	
  is	
  independent	
  on	
  
cluster/group	
  halo	
  mass.	
  



ICM	
  drag/	
  Dynamical	
  fric2on	
  

Galaxy-­‐ICM	
  
Interac2on	
  

Ø  Ram	
  pres.	
  Strip.	
   observed	
  

Ø  Extended	
  ICM	
  metal	
   observed	
  

Ø  Large	
  cD	
  galaxy	
   observed	
  

Ø  Environ.	
  effect	
   observed	
  

Ø  ICM	
  turbulence	
   observed?	
  

Magne;c	
  field	
  

Ø MHD	
  hea2ng	
   unknown	
  

Ø  Galaxy	
  concentra2on	
  
rela2ve	
  to	
  ICM	
   unknown	
  

ICM	
  

galaxy	
  

Galaxies	
  moving	
  in	
  A2125	
  (Wang	
  et	
  
al.	
  2003)	
  and	
  A3627	
  (Sun	
  et	
  al.	
  2009)	
  

IMLR	
  (r)	
  =	
  Fe	
  mass	
  in	
  the	
  ICM	
  
within	
  a	
  radius	
  r,	
  divided	
  by	
  galaxy	
  
luminosity	
  therein.	
  -­‐-­‐>	
  Metals	
  in	
  
the	
  ICM	
  is	
  much	
  
extended(Kawaharada	
  +2009).	
  

Stellar	
  mass	
  of	
  central	
  galaxy	
  
increased	
  by	
  factor	
  of	
  2-­‐4	
  from	
  z=1	
  
to	
  z=0	
  (Aragon-­‐Salamanca+1998)	
  

Kolmogorov-­‐Obouhkov	
  turbulence	
  
contributes	
  to	
  ~10%	
  of	
  power	
  
spectrum	
  (Schuecker+2001)	
  

Pressure	
  Map	
  	
  
XMM-­‐Newton	
  
Coma	
  cluster	
  Pressure	
  Map	
  	
  
XMM-­‐Newton	
  
Coma	
  cluster	
  

Chandra	
  metallicity	
  map	
  of	
  Abell	
  1795	
  
(Gu	
  +2012).	
  The	
  metal-­‐enriched	
  region	
  
(red)	
  and	
  the	
  cool	
  region	
  (contours)	
  
coincide,	
  and	
  exhibit	
  complex	
  shapes.	
  
2’	
  ~	
  150	
  kpc.	
  

Pressure	
  Map	
  	
  
XMM-­‐Newton	
  
Coma	
  cluster	
  

Truncated	
  Hα	
  disk	
  and	
  lower	
  star	
  
forming	
  in	
  spirals	
  in	
  Virgo	
  cluster	
  
central	
  region	
  (Koopmann	
  +	
  2004)	
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Galaxy-­‐to-­‐ICM	
  energy	
  transfer	
  rate	
  

   dE/dt = N π RD
2 ρICM v3 

≈ 4 × 1044 (N/500) (RD/10 kpc)2 (n/10-3 cm-3) (v/500 km s-1)3 erg s-1 

Typical	
  ICM	
  emissivity	
  

L = 1.44 × 10-27 ġ TICM
1/2 ne Σ Zi

2ni  

≈ 4.8 × 1044 (TICM/3 × 107 K)1/2 (n/10-3 cm-3)2 erg Mpc-3 s-1 

Total	
  kine;c	
  energy	
  of	
  cluster	
  galaxies	
  

E ≈ 5 × 1062 (Mgalaxy/1014 Mo) (v/500 km s-1)2 erg 

E/(dE/dt) ≈ 80 Gyr 



More	
  individual	
  case	
  study?	
  Galaxy	
  environmental	
  effect?	
  ICM	
  hea;ng/
turbulence	
  probe?	
  Metal	
  mass-­‐to-­‐light	
  ra;o?	
  	
  
Why	
  not	
  do	
  more	
  directly	
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Time	
  to	
  consume	
  
total	
  galaxy	
  energy	
  

one	
  cross	
  ;me	
  ICM	
  conduc;on	
  ;me	
  
ISM	
  strip	
  &	
  morphology	
  change	
  

cluster	
  age	
  

Long-­‐term	
  
process 

On-­‐going	
  
process Quick	
  

smearing 

Galaxy	
  light	
  distribu2on	
  vs.	
  ICM	
  distribu2on	
  for	
  different-­‐z	
  



We	
  study	
  a	
  sample	
  of	
   	
  clusters,	
  
with	
  redshid	
  range	
  of	
   .	
  
The	
  sample	
  is	
  selected	
  via	
  
Ø  Similar	
  average	
  ICM	
  temperature	
  

(5±2	
  keV)	
  
Ø  Relaxed	
  X-­‐ray	
  morphology	
  
Ø  Apparent	
  central	
  dominate	
  galaxy	
  
	
  
Datasets	
  
Ø  UH88	
  I-­‐band	
  image	
  (PI:	
  Dr.	
  Inada)	
  
Ø  XMM-­‐Newton	
  for	
  z<0.5	
  
Ø  Chandra	
  (if	
  available)	
  for	
  z>0.5	
  
	
  



Normalized	
  
to	
  innermost	
  

Normalized	
  
to	
  innermost	
  

filtering	
  

Background	
  
subtrac;on	
  

Mul;-­‐band	
  

Field	
  observa;on	
  

Projec;on	
  along	
  	
  	
  
line-­‐of-­‐sight	
  

Deprojected	
  
spectral	
  analysis	
  

Chandra/
XMM	
  data	
  

3-­‐D	
  density	
  
profiles	
  

2-­‐D	
  mass	
  
profiles	
  

UH88	
  photo-­‐	
  
metric	
  data	
  	
  

Cosmic	
  
background	
  

B-­‐R	
  (B-­‐I,	
  R-­‐I)	
  
color-­‐magnitude	
  

diagram	
  

2-­‐D	
  integrated	
  
light	
  profiles	
  

Galaxy	
  light	
  vs	
  
ICM	
  mass	
  profiles	
  





Normalized	
  
to	
  innermost	
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to	
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filtering	
  

Background	
  
subtrac;on	
  

Two-­‐band	
  

Field	
  observa;on	
  

Projec;on	
  along	
  	
  	
  
line-­‐of-­‐sight	
  

Deprojected	
  
spectral	
  analysis	
  

Chandra/
XMM	
  data	
  

3-­‐D	
  density	
  
profiles	
  

2-­‐D	
  mass	
  
profiles	
  

UH88	
  photo-­‐	
  
metric	
  data	
  	
  

Cosmic	
  
background	
  

B-­‐R	
  (B-­‐I,	
  R-­‐I)	
  
color-­‐magnitude	
  

diagram	
  

2-­‐D	
  integrated	
  
light	
  profiles	
  

Galaxy	
  light	
  vs	
  
ICM	
  mass	
  profiles	
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Selected	
  red-­‐sequence	
  
Central	
  dominant	
  galaxy	
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Schechter	
  LF	
  

Background	
  subtracted	
  
Color-­‐magnitude	
  filtered	
  

z=0	
  

z=0.6	
  



Normalized	
  
to	
  innermost	
  

Normalized	
  
to	
  innermost	
  

filtering	
  

Background	
  
subtrac;on	
  

Two-­‐band	
  

Field	
  observa;on	
  

Projec;on	
  along	
  	
  	
  
line-­‐of-­‐sight	
  

Deprojected	
  
spectral	
  analysis	
  

Chandra/
XMM	
  data	
  

3-­‐D	
  density	
  
profiles	
  

2-­‐D	
  mass	
  
profiles	
  

UH88	
  photo-­‐	
  
metric	
  data	
  	
  

Cosmic	
  
background	
  

B-­‐R	
  (B-­‐I,	
  R-­‐I)	
  
color-­‐magnitude	
  

diagram	
  

2-­‐D	
  integrated	
  
light	
  profiles	
  

Galaxy	
  light	
  vs	
  
ICM	
  mass	
  profiles	
  



z=0.1-­‐0.2,BS	
  
z=0.1-­‐0.2,CMF	
  
z=0.2-­‐0.5,BS	
  
z=0.2-­‐0.5,CMF	
  
z=0.5-­‐0.9,BS	
  
z=0.5-­‐0.9,CMF	
  
	
  



Ø  Error	
  sources	
  for	
  background	
  subtrac2on	
  method	
  

	
  
Ø  RedshiQ-­‐dependent	
  systema2c	
  biases	
  
	
  
	
  
Ø  Astrophysical	
  effects	
  
	
  	
  

ü  Data	
  sta;s;cs	
  
ü  Systema;c	
  uncertain;es	
  on	
  op;cal	
  background	
  (i.e.,	
  cosmic	
  variance)	
  

ü  Radius-­‐dependent	
  star	
  forma;on	
  rate:	
  galaxy	
  number	
  test	
  
ü  	
  ICM	
  temperature	
  dependence	
  test	
  
ü  	
  Cosmic	
  expansion	
  

ü  Dynamical	
  fric;on:	
  faint	
  galaxy	
  test	
  



Sta2s2c	
  error	
  
(X-­‐ray/op2cal	
  data)	
  	
  

Systema2c	
  
error	
  (i.e.,	
  cosmic	
  
variance	
  ~	
  20-­‐30%	
  of	
  
op2cal	
  background)	
  

K-­‐S	
  test	
  shows	
  
significant	
  
evolu2on	
  on	
  90%	
  



Courtesy:	
  T.	
  Kodama	
  (NAOJ)	
  Ø Galaxy	
  popula;on/SF	
  rate	
  evolu;on	
  è	
  
redshid-­‐dependent	
  luminosity	
  varia;on	
  

Ø To	
  remove	
  this	
  effect,	
  study	
  galaxy	
  
number	
  vs.	
  ICM	
  mass	
  ra;o	
  profiles	
  	
  	
  



z=0.1-­‐0.2,BS	
  
z=0.1-­‐0.2,CMF	
  
z=0.2-­‐0.5,BS	
  
z=0.2-­‐0.5,CMF	
  
z=0.5-­‐0.9,BS	
  
z=0.5-­‐0.9,CMF	
  

✗  Cluster	
  color	
  gradient	
  
✗  Over-­‐luminous	
  BCG	
  
✗  Varia;on	
  of	
  galaxy	
  luminosity	
  by	
  e.g.,	
  star	
  forma;on	
  

z=0.1-­‐0.2,CMF,same-­‐RF	
  
z=0.1-­‐0.2,CMF	
  
z=0.2-­‐0.5,CMF,same-­‐RF	
  
z=0.2-­‐0.5,CMF	
  
z=0.5-­‐0.9,CMF,same-­‐RF	
  
z=0.5-­‐0.9,CMF	
  



All	
  clusters	
  

Tx	
  =	
  3.0-­‐5.0	
  keV	
  

Tx	
  =	
  5.0-­‐7.0	
  keV	
  

Tx	
  =	
  3.0-­‐5.0	
  keV	
  

Tx	
  =	
  5.0-­‐7.0	
  keV	
  

The	
  op2cal-­‐to-­‐X-­‐ray	
  evolu2on	
  not	
  caused	
  by	
  the	
  cluster	
  
temperature/poten2al	
  depth	
  difference	
  

Ø Low	
  Tx	
  (poten;al	
  depth)	
  cluster	
  affected	
  more	
  strongly	
  by	
  hea;ng	
  
Ø Compare	
  the	
  light-­‐to-­‐ICM	
  ra;o	
  between	
  low-­‐	
  and	
  high-­‐	
  Tx	
  subsample	
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Z=	
  	
  1.0	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  0.5	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  0	
  

Approximately	
  we	
  have	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  M(Z)	
  =	
  M0	
  e	
  -­‐1.33	
  x	
  Z	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  T(Z)	
  ~	
  M(Z)0.7	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  R(Z)	
  ~	
  T(Z)0.63	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  scale	
  increase	
  by	
  ~	
  2	
  from	
  z=1	
  to	
  0	
  
To	
  account	
  for	
  the	
  scale	
  increase,	
  normalize	
  virial	
  radius	
  to	
  z=0	
  

Wechsler+2001	
  	
  

Merger	
  Tree	
  from	
  simula;on	
  





z=0.1-­‐0.2,BS,total	
  mass	
  
z=0.1-­‐0.2,BS	
  
z=0.2-­‐0.5,BS,total	
  mass	
  
z=0.2-­‐0.5,BS	
  
z=0.5-­‐0.9,BS,total	
  mass	
  
z=0.5-­‐0.9,BS	
  

Ø  Galaxy/ICM/DM	
  follow	
  similar	
  distribu;on	
  at	
  high-­‐z	
  
Ø  Concentra;on:	
  galaxy<DM<ICM	
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Compare	
  the	
  stellar	
  mass	
  with	
  ICM/total	
  mass	
  in	
  same	
  absolute	
  unit	
  M¤	
  

Stellar/ICM	
  
<0.25	
  R500	
  

Stellar/ICM	
  
<0.65	
  R500	
  

Stellar/total	
  
<0.25	
  R500	
  

Stellar/total	
  
<0.65	
  R500	
  

Galaxies	
  infall	
  at	
  0.02-­‐0.04	
  unit	
  stellar	
  /	
  ICM	
  mass	
  per	
  Gyr	
  



ICM/Dark	
  Maaer	
  

galaxy	
  
Wake	
  
	
  	
  	
  	
  grows	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  here	
  

FDF = -4πρ(GMgalaxy)2 lnΛ [erf(X)-(2X/√π)exp(-X2)] /v2 
 

Loss	
  rate	
  of	
  galaxy	
  angular	
  momentum	
  
dL/dt = Mgalaxyvdr/dt ≈ FDF × r 

decay	
  of	
  galaxy	
  orbit	
  
dr/dt  ≈ - 4πρG2Mgalaxyr/v3 
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Mgalaxy=5×1011 M¤ 5×1012 M¤ 

Assuming	
  cluster	
  maVer	
  following	
  Navarro-­‐Frenk-­‐White	
  (NFW)	
  distribu;on:	
  
ρ = ρ0/(r/RS(1 + r/RS)2) 

Orbit	
  velocity	
  is	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  v = (2GM/r)1/2 

where	
  enclosed	
  mass	
  M	
  is	
  
M = 4πρ0RS

2[ln((RS+r)/RS)-r/(RS+r)] 

Dynamical	
  fric2on	
  is	
  only	
  effec2ve	
  for	
  most	
  massive	
  galaxies	
  

Mcluster=1×1015 M¤ 



Dynamical	
  fric2on	
  alone	
  insufficient	
  to	
  explain	
  the	
  evolu2on	
  

z=0.1-­‐0.2,BS,m<1011M¤	
  z=0.1-­‐0.2,BS	
  
z=0.2-­‐0.5,BS,m<1011M¤	
  z=0.2-­‐0.5,BS	
  
z=0.5-­‐0.9,BS,m<1011M¤	
  z=0.5-­‐0.9,BS	
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Mgalaxy=5×1011 M¤ 
Dynamical friction alone 
Dynamical friction + ram pressure  

5×1012 M¤ 

Ram	
  pressure	
   
FRP = πRInt

2 ρgv2,   RInt ~ 5 kpc 
 

decay	
  of	
  galaxy	
  orbit	
  
dr/dt  ≈ (FDF + FRP)r / vMgalaxy  



Mgalaxy=5×1011 M¤ 
 
Dynamical friction alone 
Dynamical friction + ram pressure  

Infall	
  is	
  more	
  apparent	
  in	
  ellip;cal	
  than	
  in	
  circular	
  case	
  

2-­‐D	
  trajectory	
  

Orbit	
  evolu;on	
  

circular	
  

ellip;cal	
  



Ø  Galaxy	
  light	
  vs	
  ICM	
  mass	
  profiles	
  concentrated	
  by	
  half	
  from	
  z	
  
=	
  0.9	
  to	
  z	
  =	
  0.1	
  

	
  
Ø  None	
  of	
  the	
  errors	
  (sta2s2cal,	
  cosmic	
  variance)	
  and	
  biases	
  

(virial	
  radius	
  error,	
  evolu2on	
  of	
  radius-­‐dependent	
  star	
  
forma2on	
  rate,	
  ICM	
  temperature	
  difference,	
  cosmic	
  
expansion,	
  etc)	
  is	
  significant	
  against	
  the	
  observed	
  evolu2on.	
  
Dynamical	
  fric2on	
  alone	
  is	
  insufficient	
  to	
  explain	
  the	
  
evolu2on.	
  

Ø  This	
  result	
  provides	
  important	
  support	
  for	
  galaxy-­‐ICM	
  
interac2on	
  model.	
  

	
  	
  
RIKEN,	
  2013/3/14	
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Metal-­‐mass-­‐to-­‐light	
  ra;o:	
  	
  	
  Φ(R) = MFe,ICM(R) / L*(R) 

Ø ICM	
  has	
  a	
  typical	
  metallicity	
  of	
  ~0.3	
  solar:	
  MM,ICM	
  ≈	
  MM,Star	
  
Ø Metals	
  produced	
  in	
  galaxies	
  are	
  widely	
  distributed	
  in	
  the	
  ICM	
  



Ø Pre-­‐	
  (early)	
  enrichment	
  by	
  quasars/SNe	
  superwind	
  
Many	
  unknowns	
  (quasar	
  efficiency,	
  star	
  forming	
  rate,	
  IMF)	
  
	
  
Ø AGN	
  jet/bubble	
  from	
  cD	
  galaxies	
  
Transport	
  metal	
  only	
  from	
  cD	
  galaxies	
  
	
  
Ø Galaxy-­‐ICM	
  interac;on	
  (e.g.,	
  ram	
  pressure	
  stripping)	
  
u Efficiency	
  in	
  removing	
  the	
  galac;c	
  gas/ISM	
  

	
  Where/when	
  does	
  stripping	
  occur?	
  
u Frac;on	
  of	
  stripped	
  ISM	
  mixed	
  into	
  ICM	
  
	
   	
  Evapora;on/condensa;on	
  ;mescale	
  



IC
M
	



Gunn & Gott, 1972	



Gas	
  disk	
  will	
  be	
  up	
  to	
  radius	
  R	
  if:	
  

Gravita;onal	
  
restoring	
  force	
  

Force	
  due	
  to	
  ICM	
  

)()(22 RRGv gh ΣΣ> πρ

Quilis et al. 2000	





Green:	
  HI	
  	
  

Red:	
  Hα	
  

NGC	
  4388	
  

M86	
   M84	
  

Oosterloo+2005	
  
Yoshida+2001	
  

Ac;ve	
  (Seyfert	
  2)	
  galaxy	
  
N4388	
  expelling	
  >	
  3e9	
  
solar	
  mass	
  gas!	
  
	
  
•  >100	
  kpc	
  HI	
  tail	
  
•  ~	
  200	
  Myr	
  ago	
  



M87	
  
1307	
  km/s	
  

M86	
  
-­‐244	
  km/s	
  

N4388	
  
2524	
  km/s	
  

M87	
  

M86	
  

DSS	
  B-­‐band	
   Rosat	
  Sod	
  X-­‐ray	
  

N4388	
  vs.	
  M87	
  ICM:	
  intermediate	
  
rela;ve	
  velocity/ICM	
  density	
  	
  	
  
N4388	
  vs.	
  M86	
  ICM:	
  extreme	
  rela;ve	
  
velocity/ICM	
  density	
  



M86	
  

The	
  M86	
  ICM	
  is	
  clearly	
  
absorbed	
  by	
  the	
  HI	
  tail.	
  
	
  
Consistent	
  column	
  
densi;es	
  by	
  X-­‐ray	
  and	
  HI.	
  	
  
	
  
The	
  HI	
  tail	
  is	
  much	
  in	
  the	
  
front.	
  
	
  

X-­‐ray	
  Absorp;on	
  Map	
  by	
  XMM-­‐Newton	
  

HI	
  contour	
  



A	
  long	
  low-­‐kT	
  strip	
  is	
  detected	
  along	
  
the	
  HI	
  emission.	
  	
  
	
  
Two-­‐phased	
  fieng	
  gives	
  a	
  strip	
  kT	
  of	
  
0.89	
  keV,	
  and	
  a	
  gas	
  mass	
  of	
  6e8	
  
solar	
  mass	
  >	
  HI	
  gas	
  mass.	
  
	
  
Very	
  high	
  hot-­‐to-­‐cold	
  gas	
  ra;o	
  in	
  the	
  
tail.	
  
	
  
Some	
  of	
  the	
  stripped	
  gas	
  has	
  ionized	
  
into	
  ICM	
  phase.	
  
	
  

X-­‐ray	
  temperature	
  

HI	
  contour	
  



Three	
  star	
  forming	
  regions	
  are	
  found	
  
with	
  same	
  veloci;es	
  as	
  the	
  HI	
  cloud.	
  

Subaru	
  FOCAS	
  	
  

~2000	
  km/s	
  	
  



Ø N4388	
  is	
  interac2ng	
  with	
  the	
  M87	
  ICM.	
  Ram	
  
pressure	
  stripping	
  works	
  efficiently	
  in	
  general	
  on	
  
infalling	
  galaxies.	
  

	
  

Ø  Both	
  evapora2on	
  and	
  condensa2on	
  work	
  on	
  the	
  
stripped	
  gas.	
  

	
  	
  

RIKEN,	
  2013/3/14	
  



Ø  Galaxies	
  infall	
  con2nuously	
  towards	
  cluster	
  center	
  
over	
  the	
  Hubble	
  2me.	
  

Ø  Galaxy-­‐ICM	
  interac2ons	
  (e.g.,	
  ram	
  pressure)	
  work	
  
effec2vely	
  on	
  infalling	
  galaxies.	
  

	
  	
  

RIKEN,	
  2013/3/14	
  


