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Introduction

L’astérosismologie, ou étude des oscillations stellaires, est une discipline en plein
essor. Alors que des étoiles variables sont connues depuis plus de quatre siécles
(découverte de Mira Ceti en 1595), les oscillations d’étoiles de type solaire n’ont été
mises en évidence que trés récemment (une dizaine d’années). L’astérosismologie est
actuellement le seul outil permettant de sonder directement l'intérieur des étoiles et
d’en déduire précisément leurs parameétres externes et internes.

Depuis la premiére détection des oscillations solaires par Leighton et al. (1962)
et Evans & Michard (1962), puis Ulrich (1970) et Leibacher & Stein (1971), I’hé-
liosismologie a permis de connaitre l'intérieur solaire a un pour mille prés. Il s’agit
d’ondes sonores (modes p) excitées de maniére stochastique grace a la présence de
la zone convective externe, avec des périodes de 'ordre de quelques minutes. Plus
récemment, des oscillations semblables ont été détectées dans une quinzaine d’étoiles
de type solaire. On peut citer par exemple Procyon (Marti¢ et al., 1999), o Cen A
(Bouchy & Carrier, 2001), a Cen B (Carrier & Bourban, 2003), i Arae (Bouchy
et al., 2005), § Hydri (Bedding et al., 2001) ou HD 49933 (Mosser et al., 2005).

Contrairement au cas du Soleil, dont on peut étudier la surface de maniére pré-
cise, seuls les modes p de bas degrés sont détectables dans les étoiles, a cause du
manque de résolution spatiale. Ces modes correspondent a des ondes acoustiques
se propageant dans les régions les plus centrales. Les fréquences contiennent donc
de précieuses informations sur la structure interne de ces étoiles. Par ailleurs, les
réflexions partielles des ondes dans les régions ou la vitesse du son varie rapidement
permettent aussi de tester les régions plus externes.

Parmi les étoiles de type solaire, il est intéressant d’étudier les étoiles centrales
de systémes planétaires. En effet, depuis les quinze derniéres années, des exoplanétes
ont été découvertes autour de plus de 350 étoiles de type solaire. Ces exoplanétes sont
principalement détectées par la méthode des vitesses radiales ou par la méthode des
transits. Les systémes planétaires découverts sont différents de notre systéme solaire,
mais cela provient des biais observationnels inhérents a ces méthodes. On détecte
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en effet préférentiellement des planétes géantes en orbite proche de 'étoile. C’est
ce que 'on appelle des "Jupiters chauds" : il s’agit de planétes ayant des périodes
courtes, des masses comparables & celle de Jupiter, et se trouvant a une distance de
I’ordre de 0.1 UA de I’étoile. Mais actuellement, de plus en plus de petites planétes,
de masses proches de celle de la Terre, sont aussi découvertes.

Une des caractéristiques principales des étoiles centrales de systémes planétaires
est leur surmétallicité par rapport aux étoiles sans planétes détectées. Cette surmé-
tallicité est en moyenne supérieure de 0.2 dex par rapport a la métallicité solaire
(Santos et al., 2001, 2003, 2005; Gonzalez, 1997, 2003).

Jusqu’a récemment, deux scénarios étaient proposés pour tenter d’expliquer ’ori-
gine de cet excés en métaux. Dans le premier scénario, 1’étoile se serait formée dans
un gaz protostellaire initialement riche en métaux (Santos et al., 2001, 2003). Dans
ce cas, I’étoile est entiérement surmétallique, depuis la surface jusqu’au centre. Dans
le second scénario, ’excés en métaux résulterait de ’accrétion de planétésimaux sur
'étoile (Laughlin & Adams, 1997; Murray et al., 2001), pendant les premiéres phases
de formation planétaire. Dans ce cas, seules les couches superficielles de 1’étoile ver-
raient leur métallicité augmenter. Ces deux scénarios entrainent une structure interne
différente (Bazot & Vauclair, 2004).

Il semble clair a présent que le second scénario ne tient pas, pour plusieurs rai-
sons. La premiére raison est théorique : la matiére accrétée ne reste pas dans la zone
convective externe, mais tombe vers l'intérieur en raison de la convection thermoha-
line, due au gradient instable de poids moléculaire moyen (Vauclair, 2004; Théado
et al., 2009), et dont I’échelle de temps est de I'ordre du millier d’années, alors que
I’échelle de temps d’évolution est plutot de 'ordre du milliard d’années. La deuxiéme
est observationnelle : Vauclair et al. (2008) ont en effet montré, grace a Iastérosis-
mologie, que 1’étoile centrale de systéme planétaire ¢+ Hor avait trés probablement
été formée avec I’amas des Hyades, dans le méme nuage protostellaire surmétallique.
Enfin les spécialistes de la formation planétaire montrent que celle-ci est favorisée
par la présence d’une plus grande abondance d’éléments lourds (Ida & Lin, 2004).
Il semble donc que la surmétallicité observée soit liée au site de formation, ce qui
n’empéche pas, bien entendu, que des planétes aient aussi été accrétées par 1’étoile
au cours de la formation du systéme.

Dans cette thése, nous nous sommes intéressés a plusieurs étoiles de type so-
laire, possédant une ou plusieurs planétes. Nous avons abordé le sujet sous plusieurs
aspects : modélisation, théorie, observations.

Dans le premier chapitre, nous présentons la théorie des oscillations stellaires.
Nous introduisons les équations qui régissent les oscillations et nous décrivons les
différents modes. Nous présentons également la théorie asymptotique, qui permet
d’obtenir une expression approximative des fréquences, ainsi que des combinaisons



caractéritiques de ces fréquences utilisées pour la comparaison des modéles aux ob-
servations.

Le second chapitre décrit les outils numériques utilisés pendant cette thése : le
code d’évolution stellaire de Toulouse-Genéve et le code de pulsation PULSE. Nous
décrivons leurs principales caractéristiques.

Le troisiéme chapitre est consacré a 1’étoile centrale de systéme planétaire HD 52265,
cible principale de la mission spatiale CoRoT. Nous présentons une modélisation pré-
liminaire aux observations de cette étoile. Nous étudions les variations des combinai-
sons caractéristiques de fréquences, induites par les différences de structure interne
entre les modéles. En particulier, nous montrons que dans le cas de modéles évolués,
possédant un ceeur convectif riche en hélium ou simplement un cceur d’hélium, nous
obtenons une signature sismique caractéristique : les petites séparations deviennent
négatives, ce qui était exclu par la théorie asymptotique couramment utilisée, et qui
s’avere trop simple.

Dans le quatrieme chapitre, nous étudions cette signature sismique particuliére
dans le cas général des étoiles de type solaire. Nous montrons que toutes les étoiles
passent par une étape donnée de leur évolution pour laquelle leurs petites sépara-
tions deviennent négatives dans la zone de fréquences observables. Cette signature
sismique permet de donner des contraintes sur les cceurs des étoiles ainsi que sur les
effets d’overshooting a la limite des coeurs convectifs.

Le cinquiéme chapitre présente les observations de 1’étoile 51 Peg, que nous avons
effectuées au cours de 1'été 2007 a I’Observatoire de Haute-Provence, avec le spectro-
graphe SOPHIE. Nous avons détecté sans ambiguité les oscillations de cette étoile,
la premiéere autour de laquelle une planéte a été détectée par Michel Mayor et Di-
dier Queloz en 1995. Nous avons ensuite effectué la transformée de Fourier des os-
cillations, pour essayer d’identifier les modes et les comparer aux modéles. Nous
présentons ici nos premiers résultats.

Une nouvelle analyse sismique de I’étoile . Arae est présentée au Chapitre 5. Elle
tient compte de nouvelles données, en particulier une révision des parallaxes Hippar-
cos. Nous comparons de nouveaux modeéles aux données déduites des observations
et nous utilisons 'effet des petites séparations négatives pour donner des contraintes
sur la structure interne. Nous montrons que I'astérosismologie nous permet de déri-
ver avec précision les parameétres stellaires. Nous pouvons aussi contraindre la taille
du ceeur convectif et son extension due a de l'overshooting. Ces résultats sont im-
portants dans la mesure ou les parameétres stellaires sont utilisés pour déterminer
les parameétres des exoplaneétes associées.

Finalement, nous présentons une discussion générale de ces travaux dans la
conclusion.






Chapitre 1

Théorie des oscillations stellaires

Ce chapitre a pour but d’introduire les équations qui gouvernent les oscillations
stellaires. Il présente également la théorie asymptotique et les outils spécifiques que
nous avons utilisés pour contraindre les intérieurs stellaires.

Pour plus de détails, le lecteur pourra se référer a “Lecture Notes on Stellar Oscilla-
tions”, de Christensen-Dalsgaard! (2003), dont ce chapitre est inspiré.

1.1 Equations des oscillations stellaires

Les oscillations sont traitées comme étant la propagation d’une perturbation dans
un milieu fluide.

1.1.1 Les équations de base

On traite le milieu stellaire comme un gaz continu dont les propriétés sont alors
caractérisées par sa position 7 et par le temps t. Ce gaz est régi par les équations
de base de I’hydrodynamique :

e ’équation de continuité (ou de conservation de la masse) :

o =, =
E+V.(pv)—0 (1.1)

N Lz — . . 4,
ou p est la densité et v la vitesse instantanée.
e |'équation du mouvement :

oV - — = —
p(ﬁ—l—(vv.v):—VPijg (1.2)

LCours disponible & I'adresse :http ://www.phys.au.dk/ jed/oscilnotes/
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10 CHAPITRE 1. THEORIE DES OSCILLATIONS STELLAIRES
dans laquelle on considére seulement la pression P et ’accelération gravitationnelle
g définie par :

T =-Vo, (1.3)

ou P est le potentiel gravitationnel. Ce dernier vérifie I’équation de Poisson :

V20 = 47Gp, (1.4)
dont la solution est :
P t
o7 1) = —c [ LU gy (1.5)
vIT =

e |’équation de I’énergie :
Elle va nous donner une relation entre P et p. La premiére loi de la thermodynamique
nous donne :
dqg dE av

i %JrPE, (1.6)

ou E est I'énergie interne par unité de volume, et ou % représente le taux de perte
ou de gain de chaleur.

Cette équation peut étre reformulée avec des variables thermodynamiques :

dq dr T dp
a4 - o {E (T — 1);ﬂ (1.7)
B dT Ty —1TdP
= Cr {dt I, P dt} (18)
1 dP  T.Pdp
_ arr  hdp 1.

avec Cp et Cy les chaleurs spécifiques par unité de masse respectivement a pres-
sion et a volume constant, et les indices adiabatiques définis par :

In P I, —1 InT InT
r, = (2 ezl (O -1 (9 (1.10)
dlnp / , Iy olmP) , dlnp ) ,
Ces relations entre P, p, T', I'1, I's, et '3 vont dépendre de ’état thermodyna-

mique et de la composition du gaz.
On peut également réécrire la conservation de ’énergie par :

— —
p— =pe—V.F, (1.11)
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ol € est le taux de production d’énergie et F le flux d’énergie.

Pour simplifier ’équation de I’énergie, on va se placer dans le cadre de ’approxi-
mation adiabatique qui consiste a négliger le taux de perte ou de gain de chaleur
dg/dt. L'équation (1.9) devient alors :

dP  T,Pdp
_ = 1.12
dt p dt ( )

1.1.2 Equations des perturbations

Les oscillations stellaires ont de faibles amplitudes comparées aux échelles carac-
téristiques d’une étoile. Elle vont donc étre traitées comme étant la propagation de
petites perturbations autour d’un état d’équilibre.

La structure a I’équilibre est supposée statique, les dérivées par rapport au temps
sont négligées. Dans ce cas la, ’équation de conservation de la masse est satisfaite.
L’équation du mouvement (1.2) se simplifie et nous obtenons I’équation de 1’hydro-
statique :

— N —
V Py = pogo = —poV Py, (1.13)

ou l'on note avec I'indice 0 les quantités a 1’équilibre.
L’équation de Poisson (1.4) reste inchangée :

V2<I)0 = 47TGp0 (114)
Enfin, I’équation de I’énergie (1.11) devient :

dq 1= —=
— =0=¢ — —V.F 1.15
dt € Lo 0 ( )

Considérons maintenant de petites perturbations autour de I’état d’équilibre. Par
exemple, pour une variable quelconque y, nous allons avoir :

y(?at) = yo(?) +y/(?}at) (1'16)

Dans le cas général, on utilise une description lagrangienne, qui est associée a un

ﬁ
2, ’ . . . . , —_ _
référentiel suivant le mouvement. Si une particule de gaz se déplace de rq en rq +dr,
la perturbation de la variable y va alors s’écrire :

oy(T) =y(ro +7") = yo(70) (1.17)
) + 67 . Vo (1.18)



12 CHAPITRE 1. THEORIE DES OSCILLATIONS STELLAIRES

On introduit ces perturbations dans les équations puis on linéarise. L’équation
de continuité (1.1) devient alors :

Sp+poV.0T =0 (1.19)

L’équation du mouvement (1.2) devient :

%57 = —
P~ gm = —VP +pog + 09 (1.20)
% H . . . . . .
avec ¢’ = —V @', La perturbation du potentiel gravitationnel &’ satisfait également
I’équation de Poisson perturbée :
V20 = 4rGy/, (1.21)
dont la solution est :
o7 1)
P = —G/ LA gy (1.22)
viIT ="

Enfin, I'équation de conservation de I’énergie va devenir :

R EN AN

(1.23)

Dans le cas du mouvement adiabatique, le terme de chaleur est négligé, ce qui donne :

85P Fl OPO 8<5p
- — = 1.24

1.1.3 Séparation des variables

H
Nous allons séparer le déplacement dr en une composante radiale et une compo-
sante horizontale soit :

or = &ar + & (1.25)
avec :

H

& = Eoap + Eyag (1.26)

Considérons 1’équation perturbée du mouvement (1.20). La divergence horizon-
tale de sa composante horizontale nous donne une premiére équation :
92

— —
p(]ﬁ (Vh£h> = —V%LP/ - pOViCI)/ (127)



1.1. EQUATIONS DES OSCILLATIONS STELLAIRES 13

L’équation de conservation de la masse (1.19) peut étre réécrite sous la forme :

P = —div(podr) (1.28)
= L) — mVr (1.2
- T 20 PoT Sr) = POV h-Sh;s .

On introduit cette expression dans I’équation (1.27) pour obtenir :

02 / 10 2 2 p/ 25/
52 [,0 + ﬁg(r po&r) | = =V P = po V@ (1.30)
La composante radiale de ’équation du mouvement (1.20) nous donne :
02, orP" 0P’
= — - - 1.31
Po 12 ar P 9o — Po ar ( )
Enfin, I’équation de Poisson peut s’écrire :
10 [ ,00
= Vi®' = 4nGy/ 1.32
r2or (T or ) TV e (132)

Les variables des équations (1.27), (1.30), (1.31) et (1.32) vont étre écrites sous
la forme :

§(r0,6,1) = VATE(1)Y[" (0, ¢) exp (iwt) (1.33)
P'(r,0,¢,t) = VATP'(r)Y (0, ¢) exp (—iwt) (1.34)

ou les fonctions d’amplitude sont notées avec une tilde.

Les fonctions Y," (6, ¢) sont les harmoniques sphériques définis par :
20+ 1) —m)
A (L +m)!
ou P;" sont les polynomes de Legendre. Les harmoniques sphériques sont caractérisés

par le degré ¢ et le degré azimutal m.

Y/"(0,0) = (—1)™ !Pgm(cos )e™", (1.35)

Les équations perturbées contiennent Y;"(6,¢) comme facteur commun. Les
équations (1.30), (1.31), et (1.32) se simplifient et on obtient des équations diffé-
rentielles pour les fonctions d’amplitude :

- 0 5 =\ le+1) 5 -
Wi+ w? (%5(#%)) - D i) (1.36)

7’2
- P - Ao’
— 2 = — — 0 —
w”po&; dr P90 — Po dr

19 <T2d<1> ) I CRuYF TS (1.38)

r2 Or dr 72

(1.37)
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Enfin, on obtient pour I’équation d’énergie :
I'oh
Po

On peut noter que ces quatre équations ne dépendent pas de ’ordre azimutal m,
ce qui est bien en accord avec I’hypothése de symétrie sphérique de 1’état d’équilibre.

po(Ts0 —1)6G = 6P — 5/ (1.39)

1.2 Oscillations non-radiales adiabatiques

1.2.1 Equations

Nous nous plagons ici dans le cadre d’oscillations adiabatiques, le terme de cha-
leur est donc négligé, ce qui se traduit par d¢ = 0. L’équation d’énergie (1.39) se
simplifie :

P
P ==45p, (1.40)
P
ce qui permet d’obtenir :
, P, 1 dP 1dp
_ P ; - _-7F 1.41
P P S (FlPdr pdr ( )

En introduisant cette expression dans les équations (1.36), (1.37), et (1.38), nous
allons pouvoir éliminer la variable p’. Pour ’équation (1.36), on obtient :

dg, 2 1 dP 1 S? , Ll+1)
= —| - — —1|P o 1.42
dr (7" TP P dr) &t <w2 ) * w?2r? ( )

Dans cette expression, nous avons introduit la fréquence acoustique caractéris-
tique SZ, ou fréquence de Lamb, définie par :

00+ 1)c?
2

S = = kic?, (1.43)

ot ¢ =T'1P/p est le carré de la vitesse du son adiabatique.
L’équation (1.37) nous donne :

dP’
dr

1 dP dd’
_ 2772 e -
= (w N)+FPdrP Par

(1.44)

Comme précédemment, nous avons introduit la fréquence de Brunt-Viisild N? dé-

finie par :
1 dP 1
N2 =g <——d - ——d”) (1.45)
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Enfin, I'équation (1.38) va devenir :

1 d [ ,dd P pg e+1)
-2 —drG (= + PN T g 1.4
r2dr (T dr ) G <02 + g + r2 (1.46)

Ces trois équations (1.42), (1.44), et (1.46), auxquelles on ajoute I’équation (1.41),
constituent un systéme complet d’équations différentielles du AT (o dre pour les
variables &,., P', @' et d®’/dr. Les coefficients de ces équations sont tous réels. La
solution va donc étre telle que w? soit aussi réel, et les fonctions propres seront alors
choisies réelles. Deux cas de figure se présentent donc : la fréquence est soit purement
réelle, auquel cas le mouvement est oscillatoire et non amorti, soit la fréquence est

purement imaginaire, auquel cas le mouvement croit ou décroit exponentiellement.

1.2.2 L’approximation de Cowling

Il est trés difficile de résoudre le systéme d’équations différentielles d’ordre quatre
qui régit les oscillations stellaires. Une premiére simplification consiste a négliger
les perturbations du potentiel gravitationnel ®’ : on la nomme approximation de
Cowling (Cowling, 1941).

Le systéme d’équations se réduit donc a un systéeme de deux équations différen-
tielles du second ordre :

e, (2 1, 1 (82 ,
dP/ _ 2 2 1 —1 p/

oit Hp' = —d1In P/dr est I'échelle de hauteur de pression.

Dans le cas d’oscillations de grand ordre radial n, les fonctions propres vont
varier plus rapidement que les quantités a I’équilibre. On peut donc, dans une pre-
miére approximation, négliger les dérivées de ces quantités a 1’équilibre. Le systéme
se réduit alors a :

ds, (S} p'

= - (295 (1.49)
dP'

i p(w* = N?)§&, (1.50)

Ces deux équations peuvent étre combinées pour donner :

a2, w? N2\ [ S?
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Cette équation décrit les propriétés globales des modes d’oscillation et va donner
une bonne détermination de leurs fréquences. On note que les fréquences caractéris-
tiques de Lamb et de Brunt-Vaiisila jouent un role important dans le comportement
des oscillations. L’évolution de ces deux fréquences avec le rayon de I’étoile est mon-
trés en Figure 1.1, dans le cas d’'un modéle solaire standard. La fréquence de Lamb
S? tend vers l'infini prés du centre de 1’étoile, et elle décroit de maniére monotone
jusqu’a la surface. La fréquence de Brunt-Viisidld est négative dans les zones de
convection et positive dans les zones radiatives. Le maximum de N? est situé prés
du centre de I’étoile, il est associé a I’augmentation de "abondance d’hélium au
centre, due aux réactions nucléaires.

mode p

1000 b =1

T N B

1

frequency (uHz)

100

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
r/Re

Fi1G. 1.1: Fréquences de Brunt-Vdisdala (ligne continue) et de Lamb pour { compris entre
1 et 5 (pointillés), en fonction du rayon, pour un modéle solaire. Les lignes horizontales
représentent les zones de propagation pour un mode g de fréquence 100 pHz, et pour un
mode p de degré { = 2 et de fréquence 1000 pHz.

Pour analyser le comportement des oscillations, on peut réécrire I'équation (1.51)
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sous la forme :
d’¢,
dr?

K(r) = “C’—j (1 - f—j) (5—‘3 - 1) (1.53)

Le comportement local de &, va dépendre du signe de K (r). Si K(r) est positif, &,
est une fonction oscillante de r, et la solution est décrite approximativement par :

&, ~ cos </ KY2dr + ¢) , (1.54)

ou ¢ est une phase déterminée par les conditions aux limites.
Si K(r) est négatif, & est une solution exponentielle croissant ou décroissant
avec 1 :

= —K(r)é (1.52)

ouona:

& ~ exp (:t/ |K|1/2dr) (1.55)
Ainsi, la solution est oscillatoire quand :
w[ > [N] et |w| > |5
ou
wl <[NT et |w| < S
et exponentielle quand :
IN| < |w] < S
ou
Sy < |w| < |N|

On peut donc, pour un mode oscillatoire donné, avoir plusieurs régions ou les
solutions oscillent avec des régions intermédiaires ot les solutions sont alors expo-
nentielles. En régle générale, une de ces régions d’oscillation va dominer. On dit alors
que la solution est piégée dans cette région donnée, et sa fréquence est dominée par la
structure du modéle dans la région de piégeage. Les limites de cette zone de piégeage
sont appelées les points de retournement. Ils sont déterminés par K (r) = 0.

A partir du comportement des fréquences caractéristiques N et Sy, et des condi-
tions pour avoir une solution oscillatoire, on va obtenir deux classes de modes :

e Les modes de hautes fréquences, ou modes p, caractérisés par : |w| > |N]| et

|w| > Sg

e Les modes de basses fréquences, ou modes g, caractérisés par : |w| < |N| et

\w| < Sg
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1.2.3 Les ondes de pression ou modes p

Ces modes sont piégés entre un point de retournement r = r; et la surface de

I’étoile. La position de ce point de retournement est déterminée par la condition
2 __ 52 .
w* = 57, soit :

A(r) WP
i+ (1.56)

Pour les modes p, la fréquence w est trés grande comparée a la fréquence de
Brunt-Viisdla N. En conséquence, on peut approximer K par ’expression :

K(r) ~ C—l2 (w?* = 57) (1.57)

La dynamique de ces modes est uniquement déterminée par la variation de vitesse
du son avec le rayon. Ces modes sont des ondes acoustiques, leur force de rappel
dominante est la pression.

On peut voir sur la figure (1.1) la région typique de propagation d’un mode p,
entre la surface de I’étoile et le point de retournement r;.

Le nombre d’onde radial de ces modes vaut :

w? — 52

k2 = T’f (1.58)
Dans les régions plus profondes de ’étoile (quand r augmente), la vitesse du son
est plus importante, les modes se propagent plus rapidement. On peut voir d’aprés
I'équation (1.58) que quand ¢ augmente, k, diminue jusqu’au point de retournement
ou il s’annule. En ce point de retournement, il n’y a pas de déplacement radial, la
vitesse est tangentielle. La direction de propagation des ondes va alors se courber et
s’écarter de la direction radiale.

Il existe une corrélation entre le degré ¢ et le point de retournement r;. En effet,
on constate que plus £ est petit, plus r; est petit. Les ondes peuvent alors s’enfoncer
plus profondément dans 1’étoile. Les modes de bas degrés vont donc nous amener de
précieuses informations sur les couches stellaires les plus profondes.

1.2.4 Les ondes de gravité ou modes g

Ces modes se propagent entre deux points de retournement dont la position est
déterminée par la condition : N = w, comme on peut le voir sur la Figure 1.1.
A basses fréquences, on va alors obtenir un point de retournement trés proche du
centre de 1’étoile, et un juste sous la base de la zone convective . La position de ces
points de retournement est indépendante du degré ¢.
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La fréquence de pulsation de ces modes est trés petite comparée a la fréquence
de Lamb (w? << S?). On peut donc écrire K (r) sous la forme suivante :

(0+1)

r2

K(r) ~ L (N? —w?)

w2

(1.59)

La dynamique de ces modes est essentiellement dominée par la variation de N
avec r, c’est a dire par la gravité. Si on assimile K () a un nombre d’onde, on obtient
bien la relation de dispersion caractéristique d’ondes de gravité :

k2 = ae+l) (E - 1) (1.60)

T r2 w2

L’ordre de ces modes augmente quand la fréquence diminue.

1.3 La théorie asymptotique

On reprend le systéme de deux équations différentielles du second ordre obtenues
dans le cadre de I’approximation de Cowling (équations 1.47 et 1.48), mais ici on ne
néglige pas les termes en H,'. En différentiant 1’équation (1.47), et en éliminant le
terme dP’/dr grace a I’équation (1.47), on obtient :

26 (2001 ) dé 2 d (1
dﬂ__G_ﬁmddr_%ﬁ_%G##”&

(3]

2
—l—L <i — 1) {p (w? = N?) & + FLH?P/ + [—ln
1
(1.61)

pc? \ w? dr

On utlise I’équation (1.46) pour exprimer P’ en fonction de &, et de d¢,/dr et on
remplace dans I’équation précédente. On peut alors écrire :

P [2 LAl (S_? _ )H dg, [K(T) _;l(r)} 6. (1.62)

dr? rdr pc? \ w? dr

ou K(r) est donné comme précédemment, par Péquation (1.53) et h(r) est défini par :
1 [ S? 2> 1.,
(2 )| (2~ 2H
e ()] G-
2 d (1
T 1.
HZea(get)]  ae

Ce terme contient des dérivées des quantités a 1’équilibre, il peut donc étre négligé
devant K (r), excepté prés de la surface de I'étoile.

~ 1 d
h(r) = {—F—lﬂgl + o In
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Il est possible de réécrire 1’équation (1.61) sous la forme :

d*¢, dln fd¢, >
LSy [K(r) —h(r)} £ =0 (1.64)
en posant :
1 |S?
f(r) = PR w—g — 1‘ (1.65)

L’étude de cette équation nécessite de s’affranchir du terme de dérivée premiére.
On introduit a cet effet une nouvelle variable :

&(r) = f(r)26(r) (1.66)
ér(r) satisfait alors I’équation :
T +[K(r) = h(r)]& =0 (1.67)
dr? " ’ :
ou
- 1d21 1 /dlnf\”
) =it - 575t 4 () (169

Tout comme h(r), h(r) est trés petit devant K (r). On peut donc le négliger. Dans
ce cas, 'équation (1.67) va étre similaire a I’équation (1.51), et nous allons ainsi
retrouver les mémes zones de piégeage des modes.

1.3.1 L’analyse par la méthode JWKB

Nous allons rechercher les solutions asymptotiques de ’équation (1.67). Pour
ce faire, nous utilisons ici la méthode dite JWKB (Jeffers, Wentzel, Kramers et
Brillouin).

L’hypothése de base de cette méthode est que la solution varie rapidement com-
parée aux quantités a I’équilibre, soit ici K(r). Cette solution peut donc étre écrite
sous la forme :

&(r) = a(r) exp [i0(r)] (1.69)

ou a(r) est une fonction d’amplitude qui varie lentement. W(r) est telle que k, =
d¥ /dr et varie rapidement.

En remplacant & par cette expression dans 'équation (1.67) et en négligeant
h(r), on obtient :

d di(zr) ti (%Tdil—(:) + a(r)%) —a(r)k; = —K(r)a(r) (1.70)
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Le terme de droite de cette équation étant réel, a(r) et k, étant eux-aussi réels, la
partie imaginaire s’annule :

da(r) dk,
2 = —

R = a2

1 da(r) 11 dk,
_ = ——__ 1.71
a(r) dr 2k, dr (171)

On obtient donc pour 'amplitude, a un facteur prés :

a(r) = |k, (1.72)

L’expression asymptotique consiste a négliger le terme en dérivée secondaire de
a(r) devant le terme en (a(r)k?). On obtient donc par identification :

k, = | K (r)|Y?, (1.73)
ce qui conduit a :
a(r) = |K(r)|~Y4 (1.74)

Les solutions de I’équation (1.67), réelles, s’écrivent alors :
e pour K(r)>0:

&(r) = A|K(r)|"* cos (/r: K(r)Y2dr + ¢) (1.75)

e pour K(r) <0:

&(r) = [K(r)[7" [A+ exp </r: K(T')l/zdr’) + A_exp <— /r: K(r')l/zdr’)}
(1.76)

Ces solutions sont valables loin des points de retournement, ou K(r) = 0. Les
constantes réelles A, A,, A_, et ¢ sont déterminées par les conditions aux limites.

On constate qu’on retrouve bien les deux cas de figure :

— si K(r) > 0, la solution est oscillatoire, il y a propagation d’ondes.

— si K(r) < 0, la solution est exponentielle, les ondes sont évanescentes.

Pour analyser les solutions prés des points de retournement, il faut relier les
solutions dans les régions exponentielle et oscillatoire, et trouver les valeurs des
constantes. On se place dans le cadre d’une onde piégée dans une zone de propagation
comprise entre r; et ro. On suppose que la solution tend vers zéro pour r < r; et
T > To.
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e Le point de retournement r; est tel que :

K(r)<0 quand r <
K(r)>0 quand r>r

En faisant un développement limité de K (r) autour de ri, on trouve :
K(r) ~ Ki(r —ry), (1.77)

ou K est une constante positive.
Introduisons une nouvelle variable définie par :

=K@ —mr) (1.78)

L’équation (1.67) en &, peut alors étre écrite sous la forme :
&,
dx?

= —1¢, (1.79)

La solution de cette équation dépend des fonctions d’Airy A; et B; :
&(r) = CrAi(—z) + CyBi(—w), (1.80)

ou (] et Cy sont des constantes.
La solution est piégée dans une région oscillatoire au dela de ry. Ainsi, C et Cy
doivent étre tels que la solution va décroitre exponentiellement quand r décroit.

— Dans le cas ou r < 1y
x est grand et négatif, les fonctions d’Airy s’écrivent alors sous la forme :

1 2
A; o —Z|z]?? 1.81
@) = el e (-3 (1.81)
1 2
Bi(x) =~ ﬁm_l/‘lexp (§|l’|3/2) (1.82)

On voit ainsi, que si |z| est trés grand, B; aussi, ce qui entraine Cy = 0. La solution
qui satisfait les conditions aux limites pour r < r; est donc :

~

— Dans le cas our > rg
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x est grand et positif, 'expression asymptotique de A; est alors donnée par :

1 2
Ay(x) ~ ﬁm—l/‘l cos (§x3/2 - %) (1.84)

Nous allons pouvoir ainsi déterminer la valeur de la phase ¢ introduite dans I'équa-
tion (1.75). Par identification avec 1'équation (1.84), on obtient :

" 2 s
K ll/2d/ N 3/2__
/n (r)Fdr'+ ¢ =z

" (1.85)

ce qui nous donne :
o=—— (1.86)

La solution, par 'analyse JWKB, satisfaisant les conditions aux limites en r = r;
pour r > ry (et loin de ) peut donc s’écrire :

E(r) = Ay | K(r) V4 cos < / K2 — Z) (1.87)

e Le point de retournement ry est tel que :

K(r)>0 quand r <y
K(r) <0 quand r > 7o

De la méme maniére que précédemment, on trouve une solution asymptotique qui
décroit exponentiellement :

E(r) = Ay | K(r) [ cos ( / Y RO — %) (1.88)

Pour réunir les deux solutions séparées, on se place au point ry compris entre r;
et ry. Les deux solutions pour &, et leur dérivée doivent étre continues en r = ry. En
négligeant la dérivée de K(r), on a :

T T2

A K (rg) ™M cos (/ K(r)'dr — %) = A K(rp) """ cos (/ K(r)!?dr — %)
r1 Tf

(1.89)

Tf ]
—A K (rp)~Y*sin (/ K(r)Y2dr — g) = AyK(r;)Y*sin (/ K(r)Y2dr — %)
T1 T’f
(1.90)
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Les solutions de ces équations nous donnent :

(/1 K(r)ar - ) (/ K (r)"2dr — ) (n—1)n (1.92)

On en déduit alors :
To 1
/ K(r)Y2dr = (n — 5) M, (1.93)

avec n entier. K (r) dépend de la fréquence. Cette équation nous donne la fréquence

des modes piégés entre r; et ro. A partir des équations (1.70) et (1.87), on peut en
déduire pour la fréquence propre :
e pour r; < 71 < 19 (région d’ondes)

B S2 1/2
&(r) = Ap VPt —1) K (r)] " co (/ K(r"Y2dr' — —)
w
(1.94)
1/2,~1,-1/2 52/0‘1 i 1/2
= Ap C N2/w2 1 </ K dT ) s
(1.95)
ot A= Aw /2,
e pour les régions exponentielles :
— pour r <1y
1 3 L 52/w2_1 1/4 1
& (r) ~ iAp 12p=1p=1/2 W exp (—/T K(r')l/zdr') (1.96)

— pour r > 1y

S?Jw? —

1
~ Ay 1/21 12
&(r) P N2?/w? —

1/4 .
exp (—/ K(r')l/er') (1.97)

1.3.2 Théorie asymptotique pour les modes p

Ces modes sont caractérisés par des fréquences telles que w >> N. Dans ce cas,
K(r) va s’écrire :

K(r) ~ = (w*=5}) (1.98)
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On ne peut pas utiliser ici ’équation (1.93). Les modes p se propagent entre un
point de retournement r; défini par w = Sy et la surface de I’étoile. Or, 'analyse
qui a conduit & I’équation (1.96) ne prend pas en compte la réflexion des ondes a
la surface de I’étoile. Une analyse similaire (que nous ne traiterons pas ici) induit,
pour les fréquences des modes p, un comportement asymptotique analogue, avec une
phase différente. On a :

/ (W =5 =(n+a), (1.99)

ou a = 1/4 4 cste.
Cette équation peut étre réécrite sous la forme :

R L2e2\ 2 ¢4
/ (1 _re ) ar = m’ (1_100)

w?2r? c w

ol on définit L? = £({ + 1).
En posant w = w/L, on peut obtenir :

(n :O‘)W —r (9. (1.101)

R 2 \Y?ar
F(w):/T (1—r2w2) = (1.102)

e Pour les modes de grand degré /¢
Ces modes sont piégeés prés de la surface, dans la zone convective externe de I’étoile.
On se trouve alors en milieu approximativement stratifié de maniére adiabatique. Si
on suppose que g est constant et que P =p=0en r = R, on a alors :

ou :

=L (R-7), (1.103)
Hp
ou i, = ﬁ est un indice polytropique effectif de la région considérée.

En traitant la couche considérée comme un plan paralléle, ot r peut étre remplacé
par R dans l'intégrale de 1’équation (1.102), on a alors :

R
F(w) = ot (1.104)
2 g
On obtient ainsi la relation de dispersion suivante :
2
W= (n+a)L—L (1.105)

pp R
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e Pour les modes de bas degré ¢
Dans ce cas, r; est proche du centre de I’étoile. Pour trouver la relation de dispersion,

on étudie :
R R 2 \ 1/2
dr c dr
R

"t dr 2 \?| dar
= [T - (1 - ww) = (1.107)
= L+, (1.108)

On considére ici que c¢ est constant prés du centre, on le considére donc comme
constant dans /; et on trouve ainsi :

T
11:—2

c(0)

L’intégrant de I, est différent de zéro pour r — r;. On peut donc ici aussi supposer
que c est constant au centre. On remplace alors les bornes de 'intégrale I :

L = l/1 [1—(1—u2)1/2] du (1.110)

(1.109)

€t

1
w

w u
1 /7
S (— - 1) (1.111)
w \2
On trouve donc finalement :
17
[=—— 1.112
9 ( )

D’aprés I’équation (1.106), on peut voir que l'on a également :

I= /Rd—(f — F(w) (1.113)

On peut donc calculer F(w) :
R
1
F(w) :/ dr 1w (1.114)
0

On obtient ainsi :

arim _ \nva)m (1.115)
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et finalement :

L
Lo rtgta)m (1.116)

o
0 ¢

Une analyse plus précise des régions centrales (Tassoul, 1980) montre que ce
résultat est correct au premier ordre. En remplacant L par ¢ + %, et en posant :

Avp = [2 /OR @r, (1.117)

c

on obtient la relation suivante pour les fréquences v, ¢ :

¢ 1
Un ™ (n + 3 + 1 + a) Ay (1.118)
On note que Ary est I'inverse de temps nécessaire aux ondes pour effectuer un aller-
retour entre le centre et la surface de I’étoile.

1.3.3 Ecarts a la théorie asymptotique

La théorie asymptotique nous donne une premiére approximation des fréquences
d’oscillation au premier ordre. Cependant, dans une étoile réelle, il existe des dé-
viations par rapport a cette théorie. Ce sont ces écarts qui vont nous donner des
renseignements précieux sur certaines couches spécifiques de ’étoile. Soriano et al.
(2007) et Soriano & Vauclair (2008) ont calculé de maniére plus précise une ex-
pression des fréquences, en incluant le second ordre. Les principaux résultats sont
présentés dans cette section.

Reprenons les calculs faits par Tassoul (1980) mais en prenant en compte le fait
que les différents modes ne se propagent pas tous dans les mémes régions. En effet,
si les modes ¢ = 0 se propagent depuis le centre de I’étoile (r = 0) jusqu’a la surface,
les modes ¢ # 0 sont piégés entre la surface et un point de retournement r; (voir
Section 1.2.3) dont la position dépend du degré £.

A partir des calculs faits par Tassoul (1980), on trouve, en remplacant correcte-
ment les bornes d’intégration :

R
d 1 1
27wn,e/ f = (2n+£+ne + 5) g+ —V. (1.119)
Tt n,l

avec

(1.120)

bR r2 _a_
a*}rt

b
oV — T [/ (04 De,  H+1)
a c(a)
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En faisant une intégration par parties, on trouve a partir de I’équation (1.120)

que :
2V = ((( + 1) /R Lde, _df) (1.121)
= ——dr — .
. Tdr R
En remplagant dans I’équation (1.119) et en posant que Av = W, on obtient

finalement pour 'expression des fréquences au second ordre :

¢ 1 ((L+1)Av [¢(R) R 1de
Vn,f ~ (n —+ 5 -+ Z —+ Oé) AI/ — 471_21/”7( |: R — /T ;Edr (1122)

t

Le terme « dans ’équation (1.122) dépend de I’état d’équilibre de ’étoile et est
sensible aux conditions de surface. Au contraire, 'intégrale dans le terme de droite
est sensible aux conditions régnant au cceur de 1’étoile.

Certaines combinaisons caractéristiques de fréquences vont nous apporter des
contraintes sur des régions spécifiques de I’étoile :

Grandes séparations

Selon la théorie asymptotique et 'expression trouvée au premier ordre pour les
fréquences (équation 1.118), on peut voir que les fréquences de méme degré ¢ et
d’ordres successifs n sont approximativement équidistantes de Ary. On définit la
grande séparation par :

Al/n,é = VUngt — Vn—14 (1123)

Selon la théorie asymptotique, Av, , est égal & Ayy. Cependant, des déviations
par rapport a la théorie asymptotique vont induire des déviations de Av par rapport
a Avg. En particulier, si on prend en compte le fait que les différents modes ne
parcourent pas les mémes régions selon leur degré ¢, on va avoir :

~1 1
Avy — [2 /R d_ﬂ 2 [2 /R %] (1.124)
Tt 0

Un outil trés utile pour représenter les fréquences et les comparer aux observa-
tions est le diagramme échelle. En ordonnée sont représentées les fréquences, pour
chaque degré ¢, et en abscisse les mémes fréquences modulo la grande séparation
moyenne, c¢’est a dire corrigées de n fois Ary. Si on se référe a la définition de la
fréquence donnée par la théorie asymptotique (équation 1.118), on devrait obtenir
des lignes verticales correspondant a chaque degré. Dans une étoile réelle, il y a un
écart significatif a la théorie asymptotique, caractéristique de la structure interne de
I’étoile.
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Petites séparations

D’aprés la relation (1.118) au premier ordre pour les fréquences, on peut voir que
les modes (n,?) et (n — 1,/ + 2) sont quasiment dégénérés : v, > v,,_1 49, mais la
différence entre les deux est trés importante pour la comparaison des observations
avec les modéles.

On définit les petites séparations par :

5Vn,£ = VUngt — Vn—1,442 (1125)

Ces quantités sont caractéristiques des régions les plus profondes de I’étoile
(Gough, 1986; Roxburgh & Vorontsov, 1994).
Au second ordre, Tassoul (1980) obtient I’expression suivante :

R
SV~ — (40 + 6) Avg / Lde, (1.126)
0

A2y, 4

En prenant en compte le fait que les modes de degrés ¢ = 0 sont piégés entre
la surface et leur point de retournement r;, cette expression n’est plus valable. Il
faut correctement remplacer les bornes d’intégration. A partir de ’expression des
fréquences au second ordre donnée dans I’équation (1.122), on définit :

I(r) = /Rl@dr (1.127)

. rdr

En négligeant le terme ¢(R)/R devant I(r;) dans Uexpression (1.122), on obtient
une expression asymptotique au second ordre pour les petites séparations, et plus
particuliérement pour les petites séparations des degrés ¢ =0-¢ =2et{ =1-(=3:

1 6AV2
5V02 ~ (n + Z + Oé) (Al/o — AVQ) + I(’I"t) [m} (1128)
Al/l 6AI/3

dvyz <n + 3 + a) (Avy — Aws) + I(ry) [

; ] (1.129)

2m%v,1 2m%0n1 3

On voit que le terme en I(r), qui dépend de la structure interne de I’étoile, joue un
role important dans I'expression des petites séparations. Ces quantités représentent
donc un outil fondamental pour amener des contraintes sur le cceur de 1’étoile.

Secondes différences

Dans les régions comportant un important gradient de vitesse du son, comme
les limites de la zone convective ou de la zone d’ionisation de Hell, les ondes sont
partiellement réfléchies, ce qui peut créer des modulations dans les fréquences. Ces
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modulations apparaissent clairement dans ce qu’on appelle les secondes différences
(Gough, 1990; Monteiro & Thompson, 1998) définies par :

62V = Vn+1ye + Un—1,0 — 2Vn,z (1.130)

La période de modulation des oscillations est égale & deux fois la profondeur acous-
tique, c’est a dire le temps nécessaire aux ondes pour aller de la région considérée
jusqu’a la surface de I’étoile. On a :

B qr
t8:A e (1.131)

ol r, est le rayon a la région considérée. En calculant la transformée de Fourier
des secondes différences, on peut vérifier que la période des pics est égale a deux
fois la profondeur acoustique des discontinuités de la vitesse du son. On peut alors
identifier le pic di a la zone d’ionisation de I’hélium (le plus proche de la surface),
le pic correspondant & la base de la zone convective, et, en cas de diffusion d’hélium,
le pic d au gradient d’hélium sous la zone convective (Vauclair & Théado, 2004;
Théado et al., 2005; Castro & Vauclair, 2006).

Toutes ces combinaisons caractéristiques de fréquences sont des outils trés utiles
lors de la comparaison entre des modéles et des observations. Elles permettent de
contraindre précisément les différentes régions d’une étoile.



Chapitre 2

Les codes numériques

2.1 Le code d’évolution stellaire de Toulouse-Genéve

Le code d’évolution que nous utilisons a été développé a l'origine a Genéve
(d’aprés Kippenhahn), il a été modifié par plusieurs chercheurs dont Corinne Char-
bonnel, Suzanne Talon, Olivier Richard, et Sylvie Théado, qui ont introduit et amé-
lioré les processus de diffusion et de mélange.

Le code est a 1D et suppose 1’étoile a symétrie sphérique et sans champ magné-
tique. Il calcule la structure des étoiles & chaque pas de temps évolutif, en tenant
compte des changements de composition chimique induits par les réactions nucléaires
ou la diffusion. Il débute a la pré-séquence principale avec un modéle polytropique.

Nous présentons ici les parameétres d’entrée, ainsi que le traitement des processus
physiques utilisés pour le calcul de nos modéles. Une description détaillée du code
est donnée par Hui-Bon-Hoa (2008).

2.1.1 Paramétres d’entrée
L’équation d’état

Elle permet a partir de deux des trois parametres P, p, et 1" de déterminer, pour
une composition chimique donnée, le troisiéme.

Dans le code, I'équation d’état se présente sous forme de tables qui, a partir
d’un ensemble donné de paramétres (P, T', X, Z), calculent la densité p ainsi que
d’autres variables thermodynamiques (Cy, I'1, x7, X,,...) Décessaires aux calculs des
modéles.

Le calcul se fait par interpolation quadratique, a température donnée, pour trois
valeurs différentes de densité, puis par interpolation quadratique le long de la tem-
pérature.
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Il est possible de choisir entre plusieurs équations d’état, comme les équations
MHD (Mihalas et al., 1988; Dappen, 1992), OPAL (Rogers et al., 1996; Rogers &
Nayfonov, 2002) ou du gaz parfait.

Pour tous les modeéles calculés dans cette thése, nous avons utilisé les tables
OPAL2001 (Rogers & Nayfonov, 2002) qui sont présentées pour trois valeurs de Z :
0, 0.02, et 0.04.

Opacités

Dans le code, le calcul des opacités se fait également a l'aide de tables. Pour
des valeurs données de la température, de la pression, et des fractions de masse
d’hydrogeéne et d’hélium, les opacités et ses dérivées sont calculées par interpolation.

Nous utilisons pour tous nos calculs les tables d’opacité OPAL96 (Iglesias & Ro-
gers, 1996), complétées a basses températures par les tables d’Alexander & Ferguson
(1994). Elles sont calculées pour des abondances relatives en métaux correspondant
aux abondances photosphériques déterminées par Grevesse & Noels (1993).

Les réactions nucléaires

On utilise les taux de réactions nucléaires NACRE (Angulo et al., 1999), en
incluant tous les éléments du réseau de réactions des trois chaines pp et du cycle
CNO jusqu’a la réaction *O(p,y)'F.

Le code calcule les taux de réactions nucléaires, les taux de production d’énergie
nucléaire et gravitationnelle et les taux d’écrantage pour les différentes réactions.

La convection

Le traitement de la convection dans le TGEC fournit le transfert d’énergie dans
la zone convective et le gradient de température. La stabilité de la zone de convection
est déterminée grace au critére de Schwarzschild :

vrad Z Vad

Les zones convectives sont traitées dans le cadre de la théorie de la longueur de
mélange (MLT) selon la prescription de Bohm-Vitense (1958) : les bulles convectives
sont des éléments macroscopiques dont le libre parcours moyen est égal a la longueur
de mélange définie par :

A= O{Hp, (21)

ou H, = —1/(dIn P/dr) est I’échelle de hauteur de pression, et « le paramétre de
longueur de mélange. C’est un paramétre libre. Pour nos modeéles, nous utilisons en
général la valeur calibrée pour les modéles solaires : & = 1.8 (Richard, 1999).
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Composition chimique initiale

Les parameétres libres que 1'on fixe en entrée du code sont Y,; et [Fe/H|;,;, ou
|Fe/H| est généralement défini par :

[Fe/H) = log (%) — log (%)@ (2.2)

Xini et Z;n; sont calculés pour obtenir un mélange correspondant aux abondances
relatives Grevesse & Noels (1993).

Les éléments lourds qui sont pris en compte sont : 5Li, "Li,’Be, 1°B,!'B, 12C, 3C,
14N 15N, 160,170,180, 2Ne, 22Ne, 2Mg, Mg, et 20Mg.

Il est aussi possible de changer 'abondance d’hélium. On peut en particulier
choisir une composition chimique avec une abondance d’hélium ajustée selon la loi
d’évolution chimique des galaxies (Izotov & Thuan, 2004) :

AY
Y=Y+ 77— 2.3
ot Yp = 0.228 est la fraction primordiale d’hélium et AY/AZ = 2.3 la pente de la
courbe de régression obtenue a partir des observations.

Les valeurs déduites de la calibration solaire avec TGEC (Richard, 1999) sont
Yo = 0.2714 et Ze, = 0.0189. Avec les valeurs de Yp et de AY/AZ données ci-dessus,
on obtient bien la relation attendue : Yo = Yp + Zo(AY/AZ).

L’atmosphére

On utilise un modéle d’atmosphére grise qui suit la relation d’Eddington :

T(r) = Toyy E <T + %)} - (2.4)

ou 7 est la profondeur optique.
L’intégration commence pour 7 = 0.001 et s’arréte quand on atteint ’enveloppe
pour T' = T,¢s (c’est-a-dire quand 7 = 2/3).

2.1.2 Les processus “non-standard”
La diffusion atomique

Une étoile est composée de différentes espéces chimiques. La concentration de
chaque élément dans chaque couche évolue a cause de la diffusion atomique. Il s’agit
de la migration des éléments induite par les gradients de pression, de température,
I’accélération radiative et les gradients de concentration.
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Il en résulte une diffusion des éléments que nous traitons sous la forme d’une
vitesse dans le code. Cette vitesse de diffusion est calculée en suivant le formalisme de
Chapman & Cowling (1970) qui suppose un mélange ternaire incluant les électrons.
La vitesse de diffusion d’un ion ¢ par rapport aux protons s’écrit alors :

fi
kgT |’

ou D,,; est le coefficient de diffusion, «,,; le coefficient de diffusion thermique, C; la
concentration de I’élément 7, et f; la force radiative.

V=D, |-VInC;+ k,VInP + 0, VIn T — (2.5)

A la suite de ’absorption ou de I’émission de photons par les atomes, le trans-
fert de moment entre le rayonnement et ces atomes induit des forces radiatives.
L’accélération radiative correspondante g,.,q qui s’applique sur un composant est la
somme de deux termes : un terme provenant des transitions lié-lié et un provenant
des transitions lié-libre.

Sylvie Théado a récemment implémenté les forces radiatives dans le code, en
utilisant le formalisme de LeBlanc & Alecian (2004), qui utilise I'approximation
SVP (Single Value Parameter) : les termes dus a la physique atomique sont séparés
des termes non linéaires. De plus, le terme di a la physique atomique est supposé
varier trés peu autour de la température pour laquelle la contribution de I'ion a la
force radiative est maximum.

Dans les modéles calculés ici, pour des étoiles de type solaire, la force radiative
sur les atomes est faible et peut étre négligée (Michaud et al., 1976).

Le terme induit par le gradient de concentration n’est en général pas calculé car
il est négligeable, sauf dans les calculs incluant des mouvements turbulents. Dans ce
cas, un coefficient de diffusion supplémentaire est ajouté dans le terme de gradient
de concentration, pour modéliser la turbulence (Zahn, 1993) :

20 L 02
G2(Vad - VT’ad M3 27TGP

ou r est le rayon, L, M et p sont respectivement la luminosité, la masse et la densité

en r, € la vitesse angulaire de I'téoile, et v un parameétre ajustable.

Le facteur de diffusion thermique a,; s’écrit :

1 Dy,
N C; Dp,' ’
ou Dy, est le coefficient de diffusion thermique (Burgers, 1970).

(2.7)

api

Enfin, en prenant en compte le champ électrique da a la séparation des ions et
des électrons, le terme de tri gravitationnel s’écrit :

B Z; 1 m, Gm,
/{:panP = (AZ - ? - 5) (]{jBT 2 ) y (28)
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ou A; est la masse atomique de I’élément 4, Z; sa charge, m, la masse du proton, ¢
la constante gravitationnelle, m, la masse au rayon r, kg la constante de Boltzmann,
et G la constante gravitationnelle.

Pour tous nos modéles nous utilisons les coefficients de diffusion D,; et oy, de
Paquette et al. (1986). Les éléments qui diffusent sont : H, He, Li, Be, C, N, O, Ne,
et Mg. Le code calcule la vitesse de diffusion pour chaque couple ion-proton puis
pour chaque élément. L’évolution de la concentration de ces différentes espéces suit

alors ’équation de continuité :

de; _ 1
pdt 2

0
or (7’2‘/171‘/70) — \ipc; (2.9)

oll \; est le taux de réaction nucléaire de ’élément 7 considéré.

Il s’agit alors de résoudre simultanément cette équation pour tous les éléments
considérés. On effectue tout d’abord une discrétisation spatiale puis temporelle
qui permettent d’obtenir un systéme d’équations sous forme matricielle. Ce sys-
téme d’équations est alors résolu en utilisant la méthode de Crank-Nicholson (voir
Charbonnel et al., 1992). On obtient ainsi les nouvelles abondances des éléments.
La concentration de ’hydrogéne est ensuite renormalisée a partir de la relation
X +Y + Z = 1. La diffusion est calculée jusqu’a une couche a partir de laquelle
I’échelle de temps de la diffusion est négligeable, et 1’abondance d’hélium encore
faible.

D’autres codes d’évolution stellaires utilisent le formalisme de Burgers (Bur-
gers, 1969, 1970) qui consiste a donner pour chaque ion une équation aux pressions
partielles. Le systéme d’équation est ensuite résolu globalement pour tous les com-
posants du mélange.

Les résultats obtenus avec le TGEC dans le cas de modéles solaires ont été
comparés avec ceux obtenus avec le code de Montréal, qui utilise le formalisme
de Burgers : les résultats sont trés proches. Des modéles stellaires calculés avec le
TGEC ont également été comparés avec des modeéles calculés par d’autres codes
d’évolution stellaires, utilisant la méthode de Burgers, et ceci dans le cadre des
taches de comparaison ESTA (Evolution and Seimic Tools Activities) pour CoRoT
(Lebreton et al., 2007).

Overshooting

La limite extérieure du coeur convectif est déterminée, selon le critére de Schwarz-
schild, par la condition :

VT’ad - Vacl
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Cependant, les bulles convectives ne s’arrétent pas brutalement lorsqu’elles atteignent
la limite entre le coeur convectif et la zone radiative. Elles continuent de se propager
dans la zone radiative sous 'effet de leur propre inertie. C’est ce qu’on appelle I’'over-
shooting : la zone de mélange convectif est étendue au dela de la limite déterminée
par le critére de Schwarzschild.

Ce phénomeéne peut également se produire sous la zone convective de surface.

Dans le TGEC, l'overshooting est modélisé comme une simple extension de la
zone de convection : le gradient de température adiabatique est étendu a la zone
d’overshooting. En appelant r,,;, le rayon de la zone centrale de mélange (cceur
convectif et extension due & 1’overshooting), on a :

Tmiz = Tee T aovav

ol 1. est le rayon du cceur convectif, oy, le parameétre d’overshooting, et Hp 1’échelle
de hauteur de pression. Le paramétre «,, est un paramétre libre.

2.1.3 Le cas solaire

Richard (1999); Richard et al. (1996, 2004) ont calculé des modéles solaires avec
le code d’évolution stellaire de Toulouse-Genéve. Ces modéles ont été calibrés de
maniére a obtenir 1’age du Soleil, ainsi que le rayon et la luminosité solaires. Les
calculs ont été faits en incluant la diffusion atomique, et le mélange induit par la
rotation.

Nous utilisons pour nos modéles les valeurs du parametre de longueur de mélange
a et de abondance initiale d’hélium contraints par Richard (1999) :

a=1.7949 et Yy = 0.2714.

2.2 Le code PULSE

Le code PULSE (Brassard & Charpinet, 2008) calcule les fréquences d’oscillation
non-radiales adiabatiques. Ce code a tout d’abord été développé pour I'astérosismo-
logie des naines blanches, mais il est maintenant utilisé pour divers types d’étoiles,
notamment des étoiles de type solaire.

Le code résoud les équations différentielles adiabatiques pour des oscillations non
radiales ainsi que le probléme des conditions aux limites. Cette résolution se fait par
itérations, en utilisant la méthode des éléments finis de Galerkin. La stratification
radiale de I’étoile est divisée en éléments ou la solution est approximée par des
fonctions linéraires, quadratiques ou cubiques.
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La résolution se fait en deux étapes. Tout d’abord le code scanne la gamme de
fréquences spécifiques en prenant une des conditions aux limites comme discriminant.
Cette étape permet une premiére approximation des fréquences et des fonctions
propres. Dans la seconde étape, le code converge par itérations vers chaque mode
propre identifié, en utilisant la méthode de Newton-Raphson.






Chapitre 3

HD 52265 : modélisation préliminaire
aux observations

Nous nous intéressons dans ce chapitre a 1’étoile HD 52265. 1l s’agit d’une étoile de
type solaire, de classe GO-V (Butler et al., 2000). Une planéte géante a été découverte
indépendamment par Butler et al. (2000) et Naef et al. (2001) : sa masse est de
1.13 My, et elle orbite a 0.5 UA de ’étoile en 119 jours.

HD 52265 est une cible principale du programme astérosismique de CoRoT qui
a deux objectifs scientifiques : la détection d’oscillations stellaires et la recherche de
transits planétaires.

Cette étoile a été observée pendant le second long-run dans la direction de ’an-
ticentre (LRa02) du 14 novembre 2008 au 8 mars 2009, soit 115 jours d’observations
quasi-continues. Ces observations vont apporter des données trés précises qui de-
vraient permettre une bonne détermination de ses fréquences et une identification
des modes d’oscillation de cette étoile.

Nous présentons ici une modélisation préliminaire de cette étoile, qui a été réalisée
pour préparer la mission CoRoT.

3.1 Paramétres stellaires

Cing groupes d’observateurs ont pu déterminer par spectroscopie les parameétres
externes de cette étoile. Ces valeurs sont présentées en Table 3.1. Comme la plupart
des étoiles centrales de systémes planétaires, HD 52265 est surmétallique, |Fe/H]|
varie entre 0.19 et 0.27 selon les études.

Les observations faites par le satellite Hipparcos ont permis de dériver la paral-
laxe de cette étoile : m = 35.63 £ 0.84 mas (Perryman et al., 1997). Sa magnitude
visuelle est de V' = 6.301 +0.03 (SIMBAD Astronomical Database). En utilisant les
tables de Flower (1996) pour les corrections bolométriques et une magnitude absolue
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TAB. 3.1: Températures effectives, gravité et métallicités observées pour HD 52265.

Terr(K) log g [Fe/H] Reference
6162+22 4.2940.04 0.27+0.02 GLTR01®@
6103452 4.2840.12 0.23+0.05  SIM04®
6076+44 4.26+£0.06 0.1940.03 FV05©
6069+15 4.1240.03 0.1940.03 TOSKS05(®
6179418 4.36+£0.03 0.244+0.02  GMO06®

References : (@) Gonzalez et al. (2001); ¥ Santos et al. (2004b); ©) Fischer & Valenti
(2005) ; (D Takeda et al. (2005); ©) Gillon & Magain (2006)

bolométrique pour le Soleil de My o, = 4.75 (Andersen, 1999), nous en avons déduit
pour HD 52265 une luminosité de log(L/Ls)—0.29 £ 0.05.

Plus récemment, van Leeuwen (2007) a réalisé une nouvelle analyse des données
Hipparcos, il en a déduit une nouvelle valeur de la parallaxe : 7 = 34.54 £ 0.40 mas,
ce qui entraine une valeur plus élevée pour la luminosité : log(L/Lg)=0.31 £ 0.03.

Nous avons effectué ’analyse de cette étoile en utilisant dans un premier temps
les contraintes imposées par le triplet (log g, log T.ss et [Fe/H]) qui est directement
donné par un méme groupe d’observateurs, alors que la luminosité est déduite de
la parallaxe et de la magnitude de ’étoile. La concordance de la luminosité obtenue
dans nos modéles avec la boite d’erreur déduite des mesures Hipparcos est vérifiée
a posteriori.

3.2 Calculs évolutifs et modéles

3.2.1 Traces évolutives

Nous avons calculé plusieurs séries de modéles, en utilisant le code d’évolution
stellaire de Toulouse-Genéve, avec les paramétres d’entrée donnés au Chapitre 2,
Section 2.1.1.

Modéles surmétalliques

Nous avons calculé plusieurs séries de traces évolutives surmétalliques, pour les
trois valeurs de métallicité données par la spectroscopie : [Fe/H|—0.19 (Takeda et al.,
2005; Fischer & Valenti, 2005), 0.23 (Santos et al., 2004b; Gillon & Magain, 2006),
et 0.27 (Gonzalez et al., 2001). En réalité, Gillon & Magain (2006) présentent une
valeur de métallicité de 0.24, mais nous avons considéré que les deux valeurs de
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Fic. 3.1: Traces évolutives surmétalliques dans le plan log g - log Tefr, pour les trois
différentes valeurs de métallicité : [Fe/H|=0.19 (graphes du haut), 0.23 (graphe en bas
gauche) et 0.27 (graphe en bas & droite). Les cing boites d’erreur représentées sont : Gillon
& Magain (2006) (triangles noirs), Fischer & Valenti (2005) (triangles blancs), Santos
et al. (2004b) (losanges), Gonzalez et al. (2001) (astérisques), et Takeda et al. (2005)
(croiz). Pour la figure en haut o gauche, les traces évolutives sont respectivement pour :
1.28 (ligne en trait plein), 1.30 (pointillés), 1.31 (tirets), et 1.32 Mg (tirets-points), pour
la figure en haut & droite, les traces sont dans le méme ordre pour 1.18, 1.20, 1.21, et
1.22Mg,, pour la figure en bas a gauche, elles sont dans le méme ordre pour 1.19, 1.20,
1.21, et 1.22 Mg, pour la figure en bas o droite, elles sont dans le méme ordre pour 1.18,
1.20, 1.22, et 1.24 M.
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Of 4.0} [Fe/H]=0.27
AL ] 41F
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4 ] 44F
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F1G. 3.2: Traces évolutives avec accrétion dans le plan log g - log Teyy, pour deux valeurs
de métallicité : [Fe/H[=0.23 (graphe de gauche), et 0.27 (graphe de droite). Les boites
d’erreur représentées sont les mémes que pour la figure 3.1, avec en gras la ou les boites
d’erreur correspondant & la métallicité étudiée. Pour le graphe de gauche, les traces évolu-
tives sont respectivement pour 1.20 (ligne en trait plein), 1.22 (pointillés), 1.24 (tirets) et
1.25 msol (tirets-points), pour le graphe de droite, elles sont dans le méme ordre pour 1.20,
1.22, 1.28 et 1.25 M.
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[Fe/H| (0.23 et 0.24) étaient suffisamment proches pour ne faire qu’'un seul tracé.
Notons qu’il s’agit ici de la métallicité initiale de nos modeéles, et que la valeur en
surface change au cours du temps en raison de la diffusion. Ceci est discuté au
paragraphe 3.2.2.

Nous avons supposé pour tous ces modéles que ’abondance d’hélium augmente
proportionnellement aux métaux, selon la loi donnée par Izotov & Thuan (2004)
concernant 1’évolution chimique des galaxies.

Les résultats obtenus dans le plan log g - log T.ss sont présentés en Figure 3.1.
Chaque graphe correspond a une valeur de métallicité. Les cinq boites d’erreur sont
représentées, avec en trais gras, la (les) boite(s) d’erreur correspondant a la métal-
licité étudiée. Nous avons choisi les modéles qui, pour une valeur de [Fe/H| donnée,
passent par la boite d’erreur correspondante.

Deux graphes sont présentés pour |[Fe/H|=0.19, puisque la boite d’erreur de Ta-
keda et al. (2005) peut étre traversée par deux types de modeéles : des modéles situés
en début de branche des sous-géantes (Figure 3.1, graphe en haut a droite), ou des
modéles plus massifs en fin de séquence principale (Figure 3.1, graphe en haut a
gauche).

Modéles avec accrétion

L’origine de la surmétallicité des étoiles centrales de systémes planétaires est res-
tée pendant quelques années mal connue. Nous avons également calculé des modéles
avec accrétion, c’est-a-dire en faisant ’hypothése que la surmétallicité observée a
pour origine une accrétion de matériel planétaire. Dans ce cas, la surabondance en
métaux intervient seulement dans les couches superficielles de 1’étoile.

Notons qu’aujourd’hui, la surmétallicité des étoiles centrales de systémes plané-
taires est trés probablement d’origine primordiale (Vauclair et al., 2008), méme s’il
n’est pas totalement exclu que la surmétallicité du nuage protostellaire primordial
et ’accrétion jouent tous les deux un role dans ’excés en métaux de ces étoiles.

Nous avons donc calculé des traces évolutives avec accrétion, pour [Fe/H|=0.23
et 0.27, en faisant la méme hypothése que Bazot & Vauclair (2004) : chute instan-
tanée de matiére au début de la séquence principale et mélange instantané dans
la zone de convection. L’accrétion est donc modélisée dans le code TGEC comme
une augmentation des abondances dans la zone convective. Si X; est ’abondance de
I’élément 7 avant accrétion, et X son abondance de surface aprés accrétion, on a :

X' =Xi(1+f7")

ou le facteur f{* est choisi de maniére a obtenir le taux d’accrétion nécessaire pour
I’élement i. Juste apres 'accrétion, les abondances sont ajustées pour satisfaire la
relation X +Y 4+ 7 = 1.
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Ces modéles sont donc surmétalliques dans leurs couches externes, et ont la mé-
tallicité solaire a I'intérieur. La quantité de métaux accrétée dépend de la profondeur
de la zone convective. Ici, pour des modéles de masses de I'ordre de 1.2 M, avec une
zone convective de I'ordre de un pour mille de la masse de I’étoile cela correspond a
des masses de métaux accrétés de 0.1 M.

Les traces évolutives de ces modéles sont présentées en Figure 3.2. On note que,
pour une méme valeur de métallicité, les modeéles avec accrétion qui passent dans
les boites d’erreur spectroscopiques sont plus jeunes et plus massifs que les modéles
surmeétalliques.

Modéles avec overshooting

Enfin, nous avons calculé des modéles surmétalliques prenant en compte les ef-
fets d’overshooting a la limite du coeur de I’étoile, ils sont présentés en Figure 3.3.
L’overshooting est modélisé comme une extension du cceur convectif, d’épaisseur
oy Hp. Nous avons pour nos calculs fixé le paramétre d’overshooting a ay, = 0.20
(Maeder & Mermilliod, 1981).

L’ajout d’overshooting augmente les échelles de temps d’évolution : le dévelop-
pement du cceur convectif est augmenté pendant une phase de séquence principale
plus longue.

Les modéles en accord avec les paramétres externes de 1'étoile, c’est-a-dire les
modeéles passant par les boites d’erreur, sont tous sur la séquence principale. On note
en particulier que, contrairement au cas sans overshooting, un seul type de modéles
traverse cette fois la boite d’erreur de Takeda et al. (2005) : il s’agit de modéles de
séquence principale avec une masse plus importante, de ’ordre de 1.30 M.

3.2.2 Choix des modéles

Nous avons calculé un grand nombre de modéles le long des diverses traces évolu-
tives, en accord avec les contraintes déduites de la spectroscopie. Nous avons retenu
plusieurs modéles pour une étude astérosismique plus approfondie. Leurs caractéris-
tiques sont présentées en Tables 3.2 et 3.3.

Nous présentons deux valeurs pour la métallicité [Fe/H| : la valeur initiale et la
valeur finale & la surface de I’étoile. Cette derniére est diminuée de plusieurs dizaines
de pourcents par raport a la valeur initiale, a cause de la diffusion des métaux.
Cependant, nos modeéles ne prennent pas en compte les accélérations radiatives,
comme ce devrait étre le cas pour des étoiles de masse supérieure a environ 1.1 M.
En conséquence, la diminution de la métallicité devrait étre moins importante. La

métallicité de chaque modeéle se situe donc entre les deux valeurs de [Fe/H| données
en Table 3.2.
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Fic. 3.3: Traces évolutives surmétalliques dans le plan log g - log Tefr, pour les trois
différentes valeurs de métallicité : [Fe/H[=0.19 (graphe en haut a gauche), 0.23 (graphe
en haut o droite) et 0.27 (graphe du bas), et avec de l'overshooting a la limite du ceur
(ctoy=0.20). Les boites d’erreur représentées sont les mémes que pour la figure 3.1, avec en
gras la ou les boites d’erreur correspondant a la métallicité étudiée. Pur les trois graphes, les
masses représentées sont : 1.18 (traits pleins), 1.20 (pointillés), 1.22 (tirets), 1.24 (tirets-
points), 1.26 (tirets-points-points), 1.28 (longs tirets) et 1.80 Mg (traits pleins).
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TAB. 3.2: Masse, dge, gravité de surface, température effective, luminosité, métallicités
mitiale et de surface, et grande séparation moyenne pour 10 modéles en accord avec les
contraintes spectroscopiques pour HD 52265. Les modéles OM correspondent a des modéles
surmétalliques, AC a des modéles avec accrétion, et OV o des modéles surmétalliques avec
overshooting.

Modéle M, (Mg) Age (Gyr) logg logTers logL/Lg [Fe/H|; [Fe/H|, Awvy (uHz)
1 (OM) 1.21 1.275 4.360  3.7915 0.268 0.23 0.20 115
2 (OM) 1.18 3.427 4.293  3.7839 0.318 0.19 0.15 100
3 (OM) 1.19 2.530 4.320  3.7867 0.288 0.23 0.19 107
4 (OM) 1.22 1.544 4.300  3.7910 0.291 0.27 0.25 111
5 (AC) 1.22 0.390 4.300  3.7892 0.290 0.23 0.21 110
6 (AC) 1.23 0.603 4.320  3.7892 0.319 0.27 0.25 108
7 (OM) 1.31 3.219 4.125  3.7825 0.519 0.19 0.15 75
8 (OM) 1.20 4.647 4.125  3.7831 0.491 0.19 0.15 77
9 (OV) 1.22 1.544 4.346  3.7907 0.293 0.27 0.25 111
10 (OV) 1.30 3.562 4.108  3.7827 0.527 0.19 0.15 74

Les modéles surmétalliques (modéles 1 a 4) et avec accrétion (modéles 5 et 6)
correspondent a des étoiles évoluant sur la séquence principale.

Les traces évolutives surmétalliques qui passent par la boite d’erreur spectrosco-
pique de Takeda et al. (2005) conduisent & des modéles trés différents (modéles 7 et
8) : un situé a la fin de la séquence principale et 'autre au début de la branche des
sous-géantes.

Enfin, les modéles avec overshooting (modéles 9 et 10) ont été choisis avec des
parameétres (masse et age) proches des modéles sans overshooting (modéles 4 et 7
respectivement), dans le but de pouvoir étudier 'influence de I'extension de la zone
de convection sur les fréquences d’oscillation.

3.3 Analyse sismique

Les fréquences d’oscillation adiabatiques ont été calculées avec le code PULSE,
pour les degrés ¢ = 0, 1, 2, et 3. Les fréquences observables se situent en dessous de la
fréquence de coupure (Lamb, 1909), pour laquelle la longueur d’onde des oscillations
est du méme ordre que I’échelle de hauteur de I’atmospheére. Elle peut étre calculée
de maniére approximative par la formule suivante :

C

2, = oo
Uz oH
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TAB. 3.3: Rayon, rayon et masse fractionnels du ceur convectif, rayon fractionnel de la
zone convective externe, fraction de masse initiale d’hélium et de métaur, fraction de masse
de surface d’hélium et de métaux, et fraction de masse centrale d’hélium pour les modéles

de la Table 3.2.

Modéle R, (cm) Tee/ Ry Mee/My  1ee/Rie Yo Zo Y, Zs Y,
1 (OM) 8.27el0  0.050 0.0121  0.798 0.2930 0.0282 0.270 0.0269 0.46
2 (OM) 9.0le10  0.056 0.0032  0.762 0.2879 0.0260 0.2408 0.0236 0.728
3 (OM) 8.64el0  0.052 0.019  0.776 0.2930 0.0282 0.2545 0.0261 0.624
4 (OM) 85leld0  0.057 0.020  0.793 0.2984 0.0306 0.2695 0.0288 0.501
5(AC) 8.57el0  0.043 0.0077  0.82 02714 0.0189 0.2536 0.0288 0.324
6 (AC) 8.86el0  0.041 0.0086  0.83 02714 0.0189 0.2343 0.0304 0.358
7 (OM) 11.51e10  0.061 0.090  0.767 0.2879 0.0260 0.2397 0.0238 0.876
8 (OM) 11.11e10 (0.061)@ (0.108)@ 0.764 0.2879 0.0260 0.2405 0.0238 0.971
9 (OV) 8.54el0  0.068 0.031  0.794 0.2804 0.0306 0.2688 0.0289 0.459
10 (OV) 11.60e10  0.068 0.079  0.777 0.2879 0.0260 0.2304 0.0234 0.732

@) pour le modele 8, qui n’a plus de ceeur convectif, les colonnes 3 et 4 présentent le rayon
et la masse fractionnels du ceur d’hélium.

ou ¢, est la vitesse du son a la surface de I’étoile, et H D’échelle de hauteur de
I’atmospheére.

Nous avons calculé cette fréquence pour nos modéles. Pour cela, nous avons pris
les valeurs de c¢s et de H au rayon photosphérique correspondant a la surface visible
de I'étoile, c’est-a-dire le rayon auquel la température est égale a la température
effective. Nous avons trouvé que v, varie de 2 mHz pour les modéles les plus évolués,
a 3.5 mHz pour les modéles de séquence principale.

Notons cependant que ce calcul dépend de la structure précise de ’atmosphére
qui n’est pas bien connue. Nous avons donc gardé de maniére générale les fréquences
comprises entre 1 et 3.5 mHz.

3.3.1 Les modéles surmétalliques et avec accrétion
Nous avons calculé pour chaque modéle la grande séparation définie par :
Av = Vn+1, — Vny

Nous avons vu au Chapitre 1, Section 1.3.3, que dans le cadre de la théorie
asymptotique, la grande séparation est supposée constante et égale a la grande sé-
paration moyenne Ayy. Cependant, dans une étoile réelle, il existe des déviations a
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cette théorie. Nous avons tracé I’évolution des grandes séparations pour les degrés
¢ =0, 1 et 2 en fonction de la fréquence, pour ces six modéles. Les résultats sont
présentés en Figure 3.4. La ligne horizontale représente la valeur de la grande sépa-
ration moyenne. On peut voir que les grandes séparations sont différentes selon la
valeur du degré ¢, et que leur valeur n’est pas constante : elle fluctue autour de Auy.

Nous avons également tracé les diagrammes échelle, dans lequel on porte en
ordonnée les fréquences, et en abscisse les mémes fréquences modulo la grande sé-
paration moyenne. Les résultats sont donnés en Figure 3.5.

Enfin, nous avons également calculé les petites séparations, définies par :

51/71,( =Vnte — Un—1/442

Elles sont trés sensibles aux conditions qui régnent au cceur de I’étoile (voir Cha-
pitre 1). Elles sont présentées en Figure 3.6. On constate que les petites séparations
décroissent fortement quand la fréquence augmente.

Tous ces modéles présentent entre eux des différences quantitatives (valeur de
la grande séparation, des petites séparations, forme du diagramme échelle) induites
par les différences de structure interne entre les modéles comme la taille du ceeur, la
composition chimique, etc...

Ces différences seront largement détectables, au vu de la précision du satellite
CoRoT (1 pHz).

3.3.2 Cas particulier : les modéles 7 et 8

Les modéles 7 et 8 (surmétalliques) correspondent a la boite d’erreur de Takeda
et al. (2005). Le modéle 7 correspond a une étoile de fin de séquence principale, le
modele 8 & une étoile évoluant sur la branche des sous-géantes.

Petites séparations négatives

Ces deux modeles présentent une caractéristique trés intéressante, bien visible
sur la Figure 3.7 (graphes du milieu) : les lignes ¢ = 0 - ¢ = 2 du diagramme échelle se
croisent a une fréquence de 2.3 mHz pour le modeéle 7, et 3.15 mHz pour le modéle 8.
En méme temps, les lignes £ = 1 - £ = 3 se rapprochent pour des hautes fréquences.
Sur la Figure 3.7 (graphes du bas), on peut voir que les petites séparations dvps
deviennent négatives a la fréquence de croisement.

Ce comportement particulier est relié aux variations rapides de la vitesse du son
prés du ceeur de ’étoile, comme on peut le voir en Figure 3.8 (graphes du haut). On
observe une importante discontinuité dans le profil de ¢ qui correspond a la limite
du cceur de I’étoile. Dans le modéle 7, le coeur est convectif, avec une importante
abondance d’hélium (Y = 0.876). Pour le modéle 8, qui correspond au début de la
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Fi1G. 3.6: Petites séparations pour les modéles surmétalliques 1 a 4 et les modéles avec
accrétion 5 et 6. Les lignes pleines correspondent auz différences £ = 0 moins £ = 2 et les
tirets aux différences £ =1 moins £ = 3.
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branche des sous-géantes, le coeur convectif a disparu, laissant la place a un cceur
d’hélium avec des frontiéres abruptes.

Comme nous I’avons vu au Chapitre 1, Section 1.2.3, les modes ¢ = 0 se propagent
a travers toute I’étoile, tandis que les modes ¢ = 2 sont piégés entre la surface et
leur point de retournement interne dont le rayon est défini par :

Se(ry) = w = 27y, (3.1)

ou Sy est la fréquence de Lamb définie par :

Sy(r) = @\/W ). (3.2)

Nous avons calculé pour ces deux modeéles les points de retournements r; pour
les modes ¢ = 2, dont le rayon est donné par :
4?12
A(ry) = 5 r? (3.3)
Les résultats sont montrés en Figure 3.8 (graphes du bas). Dans les deux cas, le
point de retournement des ondes ¢ = 2 atteint la limite du cceur a la valeur de la
fréquence de croisement des lignes ¢ = 0 - £ = 2 des diagrammes échelle.

Discussion

Pour nos calculs, les fréquences d’oscillation ont été calculées de maniére précise
avec un code de pulsation adiabatique (PULSE).

Le fait que les petites séparations puissent devenir négatives est a priori contradic-
toire avec la théorie asymptotique au premier ordre développée par Tassoul (1980).
Cependant, en prenant en compte le fait que les modes ¢ = 2 ne se propagent pas
de la surface juqu’au centre mais jusqu’a leur point de retournement, nous avons
montré au Chapitre 1, Section 1.3.3, que les petites séparations pour £ =0 - ¢ = 2
peuvent s’exprimer sous la forme :

3Al/2
2120 4

Sp = <n L1y a) (Avp — Avy) — I(r) (3.4)

4
Les petites séparations dépendent fortement des conditions centrales et en par-
ticulier de l'intégrale I(r;) définie par :

B1de

I(n):/n ;%dr (3.5)

Dans le cas ou I’étoile a un cceur riche en hélium, le gradient de vitesse du son
varie fortement prés du centre. Ainsi, l'intégrale I(r) va étre différente entre r = 0
et r =1y
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Fi1G. 3.7: Grandes séparations (graphes du haut), diagrammes échelle (graphes du milieu),
et petites séparations (graphes du bas) pour les modéles 7 et 8. Pour les diagrammes échelle,

les symboles sont les mémes que pour la Figure 3.5.
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FiG. 3.8: Graphes du haut : profils de vitesse du son pour les modéles 7 et 8. Graphes du
bas : point de retournement vy des modes £ = 2, en fonction de la fréquence (traits pleins).
Les tirets représentent le rayon du ceur riche en hélium.
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La Figure 3.9 (graphes du bas) présente la variation de l'intégrale I(r;) avec le
rayon de I’étoile.

Pour le modéle 8, I(r;) change de signe quand r; atteint la frontiére du coeur d’hé-
lium. Le changement de signe de I(r;) entraine ici automatiquement le changement
de signe des petites séparations pour les degrés £ =0 - ¢ = 2.

Pour le modéle 7, I(r;) est proche de zéro mais ne change pas de signe. Cepen-
dant, en regardant de plus prés 1’évolution des grandes séparations pour ce modeéle
(Figure 3.7, graphe en haut a gauche), on s’apercoit que pour la gamme de fréquences
considérée, nous avons Avy, > Ayy. La différence est d’environ 0.2 - 0.3 puHz.

Ceci est lié au fait que le temps de propagation des ondes ¢ = 2 est plus court
que celui des modes ¢ = 0. Ce comportement est relié au pic observé dans le profil
de vitesse du son (Figure 3.8, graphes du haut) a la limite du coeur d’hélium. Avec
des ordres n de 'ordre de 30, une telle différence dans les grandes séparations est
suffisante pour induire un changement de signe des drg, quand r; atteint le cceur de
I’étoile.

3.3.3 Les modéles avec overshooting

Les modéles 9 et 10 correspondent a des modeéles surmétalliques pour lesquels
nous avons ajouté de l'overshooting a la limite du coeur convectif. Ils correspondent
a des modeles de séquence principale. Leurs paramétres externes sont trés proches
de ceux des modéles 4 et 7, respectivement. Nous allons ainsi pouvoir étudier pour
ces deux cas, quelle est 'influence de ’overshooting sur les fréquences d’oscillation.

Comparaison des modéles 4 et 9

Nous comparons ici les modéles 4 et 9. Ils ont la méme valeur de métallicité
(|[Fe/H]|=0.27), la méme masse (1.22 M), et le méme age (1.544 Gyr). Cependant,
dans le cas avec overshooting, le rayon du coeur convectif est plus important (voir
Table 3.3)

La Figure 3.10 (graphe de gauche) présente le diagramme échelle du modéle 9,
avec overshooting. Nous avons obtenu pour ce modéle la méme valeur de la grande
séparation moyenne Ay que pour le modéle sans overshooting (modéle 4) : 111 pHz.

Nous avons calculé la différence entre les fréquences de ces deux modéles, pour
chaque degré (. Le résultat est montré en Figure 3.10 (graphe de droite). On voit
que les écarts entre les fréquences sont trés faibles : ils ne dépassent pas 5.6 %o, quel
que soit le degré.

On voit donc que pour des modéles jeunes, évoluant au début de la séquence
principale, ’ajout d’overshooting n’a pas d’influence visible sur les fréquences d’os-
cillation.



3.3. ANALYSE SISMIQUE 57

3.5; { g O\/‘ 9 f’:‘ Ai ] 0.006§ )
—~ AR X A ] : 2 E
N 30F 1% Y : 0.005 k. ]
E [ ++ <><> i a
— 25F +,°, % 1 . 0.004¢ s
%) i LN *«  %a I
c i + © x A 2 4 ]
o 2.0r + ¥ N b © 0.003F E
5 r + o « A E
o [ . %o * R
2 15¢F PR AT 0.002 ¢ 9
: 7 o x A
1.0+ * 2 0.001 ¢
0 20 40 60 30 100 1.5 2.0 2.5 3.0
frequency modulo 111uHz v (mHz)

Fic. 3.10: Graphe de gauche : diagramme échelle du modéle 9. Les symboles sont les
mémes que pour la Figure 3.5. Graphe de droite : comparaison entre les fréquences des
modéles 4 (sans overshooting) et 9 (avec overshooting) pour : £ = 0 (traits pleins), { =1
(pointillés), ¢ =2 (tirets), et { = 3 (tirets-points).

Comparaison des modéles 7 et 10

Nous nous intéressons maintenant au cas des modéles avec |Fe/H|=0.19, passant
par la boite d’erreur spectroscopique de Takeda et al. (2005). Il s’agit de modéles
plus évolués : le modeéle 7 correspond a une étoile de 1.31 My, 3.219 Gyr, en fin de
séquence principale. Quant au modéle 10, il s’agit d’une étoile de 1.30 My, 3.562
Gyr, évoluant encore sur la séquence principale. La différence dans les stades évolutifs
vient de la différence dans les échelles de temps d’évolution qui sont plus longues
quand on ajoute de I'overshooting.

La Figure 3.11 montre les diagrammes échelle de ces deux modéles. Pour le mo-
deéle 10 avec overshooting, nous obtenons également des petites séparations négatives
et on observe donc un croisement des lignes £ = 0 - £ = 2 sur le diagramme échelle
(Figure 3.11, graphe de droite). La fréquence a laquelle ce croisement se produit
est du méme ordre que dans le cas du modéle 7 sans overshooting : 2.4 mHz. On
remarque que les lignes se croisent a nouveau, aux alentours de 3 mHz, ce qui signifie
que les petites séparations 0, redeviennent positives. Ce phénomeéne d’oscillations
des petites séparations est lié & la réflexion partielle des ondes dans le cceur de 1’étoile
(Roxburgh & Vorontsov, 1994). On ne le voit apparaitre que dans le cas avec over-
shooting car, le rayon du coeur convectif étant plus grand, la période des oscillations
est diminuée. On peut alors observer ces oscillations dans les petites séparations et
les lignes du diagramme échelle se croisent deux fois.

3.5
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Fi1G. 3.11: Diagrammes échelles des modéles 7 (graphe de gauche) et 9 (graphe de droite).
Les symboles sont les mémes que pour la Figure 3.5.

3.4 Bilan

Nous avons réalisé une modélisation préliminaire de HD 52265, étoile cible de
CoRoT. A partir des parameétres externes (log g, log T.ss, et [Fe/H|) déterminés
par spectroscopie pour cette étoile, nous avons calculé différentes séries de modéles,
surmétalliques ou avec accrétion, avec ou sans overshooting.

Nous avons sélectionné dix modéles dont les paramétres sont en accord avec les
contraintes données par la spectroscopie. Nous avons calculé leurs fréquences d’os-
cillation, calculé pour chaque modeéle la grande séparation, les petites séparations,
et tracé le diagramme échelle. Nous avons trouvé que ces modeéles présentent des
différences de structure interne qui sont nettement visibles dans les fréquences d’os-
cillation. Les grandes séparations montrent des différences variant entre 4 et 25 pHz,
tandis que pour les petites séparations, elles varient de 1 & 4 yHz. La forme du dia-
gramme échelle est elle-aussi caractéristique de chaque modeéle.

En particulier, nous avons trouvé que les modéles passant par la boite d’erreur
de Takeda et al. (2005) présentent une particularité : les petites séparations pour les
degrés ¢ = 0 - ¢ = 2 deviennent négatives a une certaine fréquence, et on observe
un croisement des lignes sur le diagramme échelle. Le premier modéle correspond a
une étoile de fin de séquence principale, avec un cceur convectif riche en hélium. Le
second est une étoile évoluant sur la branche des sous-géantes, avec un cceur d’hélium
aux frontiéres abruptes. Dans les deux cas, nous avons montré que ce comportement
caractéristique était relié a I'importante discontinuité dans le profil de vitesse du
son a la limite du cceur de I'étoile. La fréquence a laquelle les petites séparations

frequency modulo 74uHz

30



3.4. BILAN 59

changent de signe est liée a la pénétration des ondes dans le coeur riche en hélium.

Enfin, nous avons testé l'influence de l'overshooting sur les fréquences d’oscil-
lation. Nous avons pu voir que pour des modéles de séquence principale, ’ajout
d’overshooting a la limite du coeur convectif n’a pas une influence visible dans les
fréquences. Pour des modéles plus évolués, on retrouve le phénoméne des petites
séparations négatives.

HD 52265 a été observée avec le satellite CoRoT pendant plusieurs mois consé-
cutifs. Les premiéres données concernant cette étoile devraient étre disponibles en
Juillet 2009.

Il sera possible de comparer tous ces modéles avec les données. Ils pourront alors
étre affinés, en testant d’autres valeurs d’abondance d’hélium, en faisant varier la
métallicité, ou en faisant varier le parameétre d’overshooting. Il pourra ainsi étre
possible de déterminer avec précision la structure interne de 1’étoile.
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The CoRoT primary target HD 52265 : models and
seismic tests

M. Soriano, S. Vauclair, G. Vauclair, and M. Laymand

Abstract :

HD 52265 est la seule étoile centrale de systéme planétaire cible principale du programme
sismologie de la mission CoRoT. Elle va ainsi étre observée sans interruption pendant 5 mois,
ce qui est particuliérement intéressant dans le cadre de I’étude des systémes planétaires. Cette
étoile a été classée comme géante dans le Bright Star Catalog, alors qu’il s’agit plus probablement
d’une étoile de séquence principale ou de début de branche des sous-géantes. Nous avons effectué
une analyse approfondie de cette étoile, en montrant que ’astérosismologie peut permettre une
détermination précise de ses parameétres externes et de sa structure interne.

Nous avons tout d’abord passé en revue les contraintes observationnelles sur la métallicité, la
gravité et la température effective dérivées a partir d’observations spectroscopiques de HD 52265.
Nous avons aussi calculé sa luminosité en utilisant la parallaxe Hipparcos. Nous avons calculé
des traces évolutives pour des modéles de métallicités variées passant dans les boites d’erreur
spectroscopiques correspondantes. Nous avons sélectionné 8 modéles satisfaisant les contraintes
observationnelles, calculé leurs fréquences d’oscillation, et analysé des tests sismiques spécifiques.

Les modéles possibles pour HD 52265 qui satisfont les contraintes déduites des observations
spectroscopiques, sont différents dans leurs paramétres externes et internes. Ils correspondent &
des étoiles de séquence principale ou en début de branche des sous-géantes. Les différences entre
les modéles induisent des propriétés différentes dans leurs fréquences d’oscillation. Nous montrons
qu’il existe un comportement spécifique de ces fréquences dans le cas de coeurs riches en hélium : les
“petites séparations” peuvent devenir négatives et donner des contraintes sur la taille du cceur. Nous

espérons que les observations de CoRoT nous permettront de choisir entre ces différents modéles.

2007, Astronomy and Astrophysics, 471, 885

61






A&A 471, 885-892 (2007) Astronomy
DOI: 10.10510004-6361:20066798

&—F—
© ESO 2007 Astrophysics

The CoRoT primary target HD 52265: models and seismic tests

M. Soriano, S. Vauclair, G. Vauclair, and M. Laymand

Laboratoire d’Astrophysique de Toulouse et Tarbes — UMR255Université Paul Sabatier Toulouse Il — CNRS, 14 Av. E.iBel
31400 Toulouse, France
e-mail:sylvie.vauclair@ast.obs-mip. fr

Received 23 November 20Q@\ccepted 6 May 2007

ABSTRACT

Aims. HD 52265 is the only known exoplanet-host star selected aailatarget for the seismology programme of the CoRoT stgelli
As such, it will be observed continuously during five monthbjch is of particular interest when studying planetaryteyss. This
star was misclassified as a giant in the Bright Star Catalbgewt is more probably on the main-sequence or at the baggnof the
subgiant branch. We performed an extensive analysis o§taisshowing how asteroseismology may lead to a preciserdigtation
of its external parameters and internal structure.

Methods. We first reviewed the observational constraints on the rigtgl the gravity, and theféective temperature derived from the
spectroscopic observations of HD 52265. We also derivddrtinosity using the Hipparcos parallax. We computed thawgionary
tracks for models of various metallicities that cross tHewant observational error boxes in the gravifjeetive temperature plane.
We selected eight fferent stellar models that satisfy the observational caimsy, computed their p-modes frequencies, and analysed
specific seismic tests.

Results. The possible models for HD 52265, which satisfy the constsaierived from the spectroscopic observations, dferdnt
in both their external and internal parameters. They lieegibn the main sequence or at the beginning of the subgianthr The
differences in the models lead to quit@elient properties of their oscillation frequencies. We gvielence of an interesting specific
behaviour of these frequencies in the case of helium-ricescdhe “small separations” may become negative and giveti@nts on
the size of the core. We expect that the observations of thishy the CoRoT satellite will allow a choice between thesssjble
models.

Key words. stars: individual: HD 52265 — planetary systems — starslla8ons — stars: abundances

1. Introduction determinations of the outer stellar parameters ¢otpg Teg,
metallicity) than spectroscopy. Meanwhile, Laymand & Mairc
The study of the internal structure of exoplanet-host g&FsS) (2007) showed the importance of computing very precise mod-
is a key issue for understanding the formation of planetagys of the studied star, taking precise metallicity intocaot, to
systems. In this context, asteroseismology techniqueesept infer mass and age. Determining these parameters by eldrapo
an excellent tool for determining the structuraffdiences be- tion in published grids can lead to wrong values.
tween stars with and without detected planets. The mo$t stri - The EHSy Arae was observed with the HARPS spectrom-
ing among these fferences is the observed overmetallicity Ogter in June 2004 to obtain radial velocity time series. Thei
EHS compared to stars without planets (Santos et al. 2003, 20analysis led to the discovery of up to 43 frequencies thaldcou
Gonzalez 2003; Fischer & Valenti 2005). This overmetalfici pe identified with p-modes of degrée= 0 to 3 (Bouchy et al.
may have a primordial origin, which means that it was alreag)05) and a detailed modelling was given in Bazot et al. (2005
present in the interstellar cloud out of which the stellastein  Two other very promising EHS for such a seismic analysis are
emerged or related to accretion of hydrogen poor materi@ ofhe solar type starsHor (HD 17051, HR 810) and HD 52265.
the star during the early phases of the planetary systemiss#o The case of Hor, which has been observed with HARPS in
tion (Bazot & Vauclair 2004). Although the first scenariosse November 2006, was discussed by Laymand & Vauclair (2007).
more realistic and probable, the second one is notyetcdeiple ) 55565 mistakenly classified as a GOIlI-IV in the Bright
excluded. Note that the stars for which no planet have been dg, catalog, was reclassified as a solar type GOV main sequen
tected may very well possess planets with large orbits,thike star by Butler et al. (2000). A Jupiter-mass planet orbititg
Sun. The so-called exoplanet-host stars correspond te #00S 5 A with a period of 119 days was discovered independently
which the giant planets have migrated towards the cenizal % Butler et al. (2000) and Naef et al. (2001). The star's ever

during the early phases. One must keep in mind that the Gifi(5jicity has been established by a number of subseqnaht a
ferences between the two cases (stars observed with orwitho. < jike Gonzalez et al. (2001), Santos et al. (2004), Bisch

planets) are related to the phenomenon of planet migratte mg \51enti (2005), Takeda et al. (2005), and Gillon & Magain
than that of planet formation, even if botfiects are connected.(2006). HD 52265 will be one of the main targets of the seis-
Besides the question of the origin of the overmetallicity imology programme of the CoRoT space mission (Baglin 2003),
EHS, recent papers (Bazot et al. 2005; Laymand & Vauclaithich has two main scientific programmes: the asteroseismo-
2007) showed how asteroseismology could lead to more gredisgical study of bright variable stars of fiBrent types in the
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H-R diagram and the search for planetary transits. The stfidyTable 1. Effective temperatures, gravities, and metal abundances
HD 52265 dfers a unique opportunity to link the two scientificobserved for HD 52265. [F] ratios are given in dex.
programmes of CoRoT (Vauclair et al. 2006).

For the present paper we computed evolutionary tracks us- Terr (K) log g [FeH] Reference
ing [FeH] values as given by the various observing groups 6162+ 22 4.29+0.04 0.27+0.02 GLTROf
and selected models lying inside the corresponding erreedo 6103+52 4.28+012 0.23:0.05  SIMO#
in the log g — log Ter plane. We used the TGEC code 6076+44 426+006 0.19+0.03  FVO5

6069+ 15 4.12+0.03 0.19+0.03 TOSKS0%

(Toulouse-Geneva evolutionary code) as described in gusvi 617918 436:003 024t 0.02 GMOB

papers (e.g. Bazot & Vauclair 2004; Bazot et al. 2005). We
tested the dferences obtained in the internal structure of thReferences? Gonzalez et al. (2001;Santos et al. (2004Y;Fischer &
models for the various possible, observed metallicities #w@  Valenti (2005):¢ Takeda et al. (2005¥;Gillon & Magain (2006).
overmetallic-versus-accretion scenarii. According te #tmo-

spheric parameters derived by th&elient authors cited above,

HD 52265 should have a convective core whose mass largegquence and instantaneous mixing inside the convectioe) zo
depends on the adopted metallicity. We computed the p-modésither extra mixing nor overshoot were taken into acconnt i
oscillation frequencies for several characteristic msdesing the present paper.

the code PULSE (Brassard et al. 1992). We discuss asteroseis

mic tests that will help in choosing among the possible madel
We find that, if the star is at the end of the main-sequence%

at the beginning of the subgiant branch, the “small separsti \we first computed evolutionary tracks for overmetallic msgde

between modeé = 0 and’ = 2 become negative at some freysing the three dierent values of the metallicity as given by the

quency, and we specifically discuss this interesting behzyi roups of observers: [Ad] = 0.19 (TOSKS05 and FV05), 0.23

The computations of evolutionary tracks and various mogs|nMo4 and GMO06), and 0.27 (GLTRO1). The results obtained

elling of this star are described in Sect. 2. Section 3 is 0 jn the logg — log Ter diagram are displayed in Fig. 1 (upper

to the discussion of asteroseismic tests and predictiomaéol- and middle panels). Each graph corresponds to one value of th

els that lie at the beginning of the main sequence. In Sect.fetallicity. The five observational error boxes are showeeich

we specifically discuss the case of two models with heliuch-ri graph, but those that correspond to the same metallicithas t

cores and emphasize the question of negative small sep@atimodels are drawn in thicker lines. The only acceptable medel

The summary and conclusion are given in Sect. 5. computed with a given metallicity are those that cross therer
boxes corresponding to the same metallicity as derived by th

. observers. Two dierent graphs are presented for the/He=

2. Evolutionary tracks and models 0.19 case, because the TOSKSO05 box can be crossed in two dif-

2.1. Observational boxes and computations ferent ways. On the graph presented on the upper left, the evo
lutionary tracks cross this box at the end of the main secienc

Five different groups of observers have determined the metahile on the graph presented on the upper right, this hapgiens

licity and the external parameters of HD 52265 (see Table e beginning of the subgiant phase. Of course the masses in-

This star was also observed with the Hipparcos satellitmfroyolved are quite dferent as is the internal structure of the stars,

which the parallax was deriveg: = 35.63 + 0.84 mas. The vi- as will be seen below.

sual magnitude of HD 52265 is given ®s= 6.301 (SIMBAD

Astronomical data base). From Table 1, we derive an averazqe ) )

value for the Eective temperatur@e; = 6115 K with an un- 2-3- Evolutionary tracks for accretion models

certainty of order 100 K. Using the tables of Flower (1996, Wrhe |ower panels of Fig. 1 show the evolutionary tracks of

obtained BC= —0.03+ 0.01 for the bolometric correction. With 1, qels with accretion for two metallicities: [ = 0.23 and

a solar absolute bolometric magnitudeMo o = 4.75 (Lejeune [re/H] = 0.27. We observe that, for the same value offfe

etal. 1998), and taking the uncertainty on the parallax &0 the accretion models that cross the error boxes are more mas-

count, we deduce a luminosity of ldgl, = 0.29 = 0.05. In _ sjye and younger than the overmetallic ones. We also note tha

any case, we do not use this luminosity as a basic constnaintg; 5| the considered cases, except the special one forhwhic

our models, which are more consistently fitted to the “ttigle the star should be a subgiant, the range of stellar massestis f

([F&/H], log g; log Ter) given by spectroscopists. 1.18 M, to 1.25M, so that all the models (overmetallic and

We computed a series of overmetallic and accretion mw%'@cretion) develop convective cores during evolution.
that could account for the observed parameters of HD 52265.

We used the Toulouse-Geneva stellar evolution code with the

OPAL equation of state and opacities (Rogers & Nayfonov 2002, Models and seismic tests

Iglesias & Rogers 1996) and the NACRE nuclear reaction rates .
(Angulo et al. 1999). In all our models, microscopidfdsion We computed a large number of models along the evolutionary
was included using the Paquette prescription (Paquetté. etteacks with the constraints of having consistent metaiéisj ef-
1986; Michaud et al. 2004). The treatment of convection wégctive temperatures, and gravities as given by each grboip-o
done in the framework of the mixing length theory and the mixservers. We chose eight of these models for further astieroge

ing length parameter was adjusted as in the Sun=( 1.8). studies.

For the overmetallic models, we assumed that helium was en-

riched, along with metals according to the law given by Isot ;

& Thuan (2004): &/dZ = 2.8 + 0.5. The accretion models Wergg'l' Choice of models

computed with the same assumptions as in Bazot & Vaucldihe characteristics of the models chosen for asteroseistomie
(2004) (instantaneous fall of matter at the beginning ofitizén  ies are displayed in Tables 2 and 3. The overmetallic models

- Evolutionary tracks for overmetallic models
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381 Fe/H]=0.19 381 e ml<0.19 122
401 1 4.0
o o
o 4.2 ’ 1 o 4.2
4.4t 1 4.4
overmetallic overmetallic
4.6 : ‘ 4.6 : : ‘ Fig. 1. Constraints on the position of the star
3.82 3.80 5.78 3.76 3.82 3.80 3.78 3.76 3.74  HD 52265 in the logy — log T diagram for
log(Teff) log(Teff) the three dierent metallicities derived from
spectroscopic observations. The five error boxes
3.8 : 3.8 ‘ shown are from: Gillon & Magain (black tri-
[Fe/n)=0.23 v [Fe/H1=0.27 e angles), Fischer & Valenti (white triangles),
40F 1 4.0 Santos et al. (diamonds), Gonzalez et al. (as-
terisks), Takeda et al. (crosses). For each se-
o 425 ] > 4.2 lected metallicity, the corresponding authors’
° o box is drawn in thick lines. The figures of the
aal ] 44 upper and middle panels for [F§ = 0.19,
) ’ 0.23, and 0.27 show the evolutionary tracks
46 ‘ ‘ overmetallic 46 ‘ ‘ overmetollic for overmetallic models, while the lower fig-
382 380 378 376 3.74 382 380 378 376 374 Uresfor[FeH] =0.23 and 0.27 are for mod-
log(Teff) log(Teff) els WIFh accretion. In the upper-left' flggre, the
evolutionary tracks are for 1.28, (thick line),
‘ ‘ 1.30 M, (dotted line), 1.31M,, (dashed line),
5 g [ [Fe/HI=0.23 3 gl [Fe/H]=0.27 and 1.32M,, (dotted-dashed line), respectively;
in the upper-right figure the evolutionary tracks
40k 4.0 are in the same order for 1.18, 1.19, 1.20, and
o o 1.22My; in the middle-left figure the evolution-
S anl S a0 ary tracks are in the same order for 1.19, 1.20,
N n 1.21, and 1.22Vlg; in the middle-right figure
44k 4.4 they are in the same order for 1.18, 1.20, 1.22,
N accretion and 1.24M,; in the lower-left figure, the tracks
: : : : : : are for 1.20, 1.22, 1.24, and 1.84,; and in the
3.82 3.80 3.78 3.76 3.74 3.82 3.80 3.78 3.76 3.74 |ower-right ﬁgureY they are in the same order for
log(Teff) log(Teff) 1.20,1.22,1.23, and 1.29,.

Table 2. Mass, age, surface gravityffective temperature, luminosity, surface metallicity andrage large separations of eight stellar models

consistent with the spectroscopic constraints.

Model M, (M;) Age(Gyr) logg logTe (K) logl/L, [FeH] Av(uHz)

1 (OM) 121 1.275 4.360 3.7915 0.268 0.23 115
2 (OM) 1.18 3.427 4.293 3.7839 0.318 0.19 100
3 (OMmM) 1.19 2.530 4.320 3.7867 0.288 0.23 107
4 (OM) 1.22 1.544 4.300 3.7910 0.291 0.27 111
5 (AC) 1.22 0.390 4.300 3.7892 0.290 0.23 110
6 (AC) 1.23 0.603 4.320 3.7892 0.319 0.27 108
7 (OM) 1.31 3.219 4.125 3.7825 0.519 0.19 75
8 (OM) 1.20 4.647 4.125 3.7831 0.491 0.19 77

labelled 1 to 4 (OM) correspond to main-sequence stars.rThgi2. Seismic analysis of models 1 to 4: large separations,

seismic analysis is given in Sect. 3.2. Models computed with small separations, and echelle diagrams

the accretion hypothesis, labelled 5 and 6 (AC) are disclusse

in Sect. 3.3. The evolutionary tracks that cross the error bddiabatic oscillation frequencies were computed for thedmo
of Takeda et al. (2005) lead to veryfidirent models, either at €ls chosen in Sect. 2 using the Brassard et al. (1992) code, as
the end of the main sequence or at the beginning of the sifbBazot & Vauclair (2004). The frequencies were computed fo
giant branch. We discuss two of them, labelled 7 and 8 (OM) &ngular degrees= 0 to ¢ = 3 and radial orders typically rang-

a special section (Sect. 4). These models, which have high iltg from 4 to 100. The corresponding echelle diagrams, where
minosities compared to those derived from the Hipparcoalparthe frequencies are plotted in ordinates and the same fnetge
lax, present specially interesting characteristics: itbases the modulo the large separation are plotted in abscissae, & Ui
small separations become negative at some particulardreyu Fig. 3. They present characteristidférences large enough to
Note that in model 8 (OM) the convective core has disappear®g detectable with the CoRoT satellite, which should reach a
while it did develop along the evolutionary track. For thisms frequency resolution of the order of QuHz for the long obser-
son, model 8 (OM) possesses a radiative helium core withvational runs of 150 days.

sharp boundary, while model 7 still has a convective coreséh We also computed the small separatiahss vn| — vn_11:2,
interesting models and the underlying physics are discuigse which are very sensitive to the deep stellar interior (Takso
Sect. 4. 1980; Roxburgh & Vorontsov 1994; Gough 1986). They are
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Table 3. Radius, fractional radius and mass of the convective coaetibnal radius of the outer convective zone, initial bieliand metal mass
fraction, present surface helium and metal mass fractiwthpaesent central helium mass fraction for the same modetsEable 2.

Model R, (cm) Iec/Re Mc/My  TedRe Yo Z Ys Zs Ye
1(OM) 8.266e10 0.0501  0.0121 0.798 0.2930 00282 0.270 60.02 0.46
2(OM) 9.014e10  0.0559  0.0032 0.762 0.2879 0.0260 0.2408 236.0 0.728
3(OM) 8.643e10  0.0515 0.019  0.776 0.2930 0.0282 0.2545 60.020.624
4(OM) 8510e10  0.0573 0.020 0.793 0.2984 0.0306 0.2695 86.02 0.501
5(AC) 8570e10 00433  0.0077 082 02714 00189 0.2536 08.080.3244
6(AC) 8.864e10 0.0412  0.0086 083 02714 00189 0.2343 9@.100.3581
7(OM) 1151ei0  0.0610 0.090  0.767 02879 00260 02397 36.020.876
8(OM) 11.11e10 (0.0612) (0.1077} 0.764 0.2879 0.0260 0.2405 0.0238 0.971

2 For model 8, which has no more convective core, Cols. 3 ané<geptt the radius and mass fractions of the helium core.
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1.0 15 20 25 30 35 1015 20 25 30 35 gpondstothe value of the mean large separation

frequency (mHz)

frequency (mHz) in each.

presented in Fig. 4. We come back in more detail to the subfectthe overmetallic models with the same atmospheric meitsllic
small separations in Sect. 4, as they present a special ibehav(models 3 and 4).

in models 7 and 8. ) )
The large separations, echelle diagrams, and small separa-

tions for these models are given in Figs. 2—4 (lower panels).
Although these models show no qualitativ€eliences with the
overmetallic models, due to the fact that they all have cotive
Two models have been computed with the assumption that twes, they do present visible quantitativBetiences, which are
observed overmetallicity was due to accretion of hydrogsorp due to the dierent sizes of their convective cores. The situation
matter onto the star during the early phases of planetamgdor here is not the same as for stars with lower masses, for which
tion. Both models have a solar metallicity in their intesipwhile  the accretion models, which have no convective cores,viollo
model 5 (AC) has [F#] = 0.23 and model 6 (AC) [Fel] = evolutionary tracks very flierent from those of the overmetal-
0.27 in their outer layers. The external and internal parami& models (see Bazot & Vauclair 2004). We expect, however,
ters of these models are given in Tables 2 and 3. Both mod#iat the quantitative ffierences between these models should be
have a convective core that is smaller than the ones obténeddetectable at the precision of the CoRoT observations.

3.3. Seismic analysis of the accretion models 5 and 6
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4. The special cases of models 7 and 8: negative wherev is the frequency of the considered mode &) the
small separations Lamb frequency, given by

Models 7 and 8 correspond to the Takeda et al. (2005) ergor . ¢(r)
boxes in the logy — log Ter diagram (Fig. 1, upper panels, Ieft@'(r) - vid+1).
for model 7, right for model 8). Model 7 is at the end of the

main-sequence, model 8 at the beginning of the subgianthran/Ve computed the turning points(v) for the £ = 2 modes in
models 7 and 8, the radii of which is obtained from:

@

2,2
o) = T2 @
These models present very interesting features, cleagilylgiin
Fig. 5: the? = 0 and¢ = 2 lines cross at frequencies of 2.3 mHZThe results are given in Fig. 6 (lower panels). For both madel
for model 7 and 3.15 mHz for model 8. Meanwhile the 1 and the turning points of thé = 2 waves reach the edge of the core
¢ = 3 lines become very close at high frequencies. In the lowat the exact frequency for which tife= 0 and¢ = 2 lines cross
panel, we may check that the small separations betweer® in the echelle diagrams.
and¢ = 2 become negative at the crossing frequencies.
These characteristic features are related to the rapid-va
tions of the sound velocity near the helium-rich cores (Big.
upper panels). In model 7, the core is convective, with a higtor the present study, the p-mode frequencies have been com-
helium abundanc¥ = 0.876. In model 8, which corresponds tqputed in a precise way, using the code PULSE (Brassard et al.
the beginning of the subgiant branch, the central convettis 1992). The fact that the computed small separations chagige s
disappeared but a sharp-edged helium core remains. for models with helium cores is an important result. Negativ
While the¢ = 0 modes propagate inside the whole star frommall separations at first sight contradict the so-callexyrtzp-
the surface down to the centre, the= 2 modes turn back at atotic theory” developed by Tassoul (1980). We show below
layer whose radius (turning point) is given by that this behaviour may be understood if we relax one of the
Tassoul's assumptions, namely if we take into account tbe fa
Si(r) = w = 2n, (1) that the¢ = 2 waves do not travel down to the centre of the

4.1. Seismic analysis of models 7 and 8

ré&.Z. Negative small separations: discussion
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star, below their turning point. In the usual asymptoticotye which is the usual Tassoul’'s expression where the lowett limi

the small separations may be written for the integralr, is the turning point for th& mode with fre-
Av R1de quencyvy,; Av is the large separation, generally approximated
OV =vnl — Vn1le2 = —(4l + 6)2— f = —dr, (4) asAvy = 2%, wheret, is the acoustic radius of the starcorre-
Artvny Jo T dr sponds to a surface phase shift; @rid a function of the param-
which is always positive. eters of the equilibrium model. For the following discussiave

However, this expression is obtained with the assumpti@@epAy, in the equations as a working hypothesis insteathgf
that the integrations may be performed between0 andr = R which means that we allowy, to be diferent for diferent? val-
for low values oft, as well as for = 0, while they should be ues. Under these assumptions, neglecting the £&tiin front of
computed between andR, wherer, is the internal turning point the integral and thé-term, the small separations betweea 0
of the waves. and¢ = 2 may be written:

In the case of helium rich cores, the sound velocity gradient
that enters the integral in Eq. (4) strongly varies near trere,

as shown in the upper panels of Fig. 7. As a consequence,glge - } Ave — Avo) — 3Av, I 7

integrall (r), defined as 0z (n+ 4 +a)( Yo~ Av) 212y (r0- @
R1dc

I(r) = ] FEdr’ (5)  For model 8(r;) changes sign when reaches the edge of the

] ) ] helium core (Fig. 7, lower panel, right). In this case, tha-re

changes drastically, so thétr) is very diferent froml(0) for  soneyo, changes sign is evident. For model 7 (left), the integral
low values ofr (Fig. 7, lower panels). becomes close to zero without changing sign. However, &clos
~To understand how the small separations may become negaik at the large separations (Fig. 5, upper left) shows ihat
tive, let us go back to the approximate computations of tae fithe considered range of frequencias, is systematically larger
quencies proposed by Tassoul (1980), in which we reintredugan Ay, by about 02—0.3 Hz, which represents a signature of
integrals between; andR instead of zero an® The approxi- the fact that the propagation times for the 2 waves are shorter
mate expression for, may be written than that of the = 0 waves. This behaviour is logically related

to the drop in the sound velocity in the helium core. With ehar
) Av, acteristic values af of order 30, a rapid computation shows that

such a diference in the large separations is enough to induce
c(R) R1 d(:d AV|2 6 a change of sign fofvg, when the turning point of the waves
R jr‘l Tad T 6V_m’ ®)  reaches the edge of the helium core.

~ n+|+1+
Vn| = 2 2 a

I(l + D)Av,
A2y
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Fig. 5. Large separations, echelle diagrams, and
small separations for the overmetallic models 7
and 8. We note that, in the echelle diagrams, the
¢ = 0 and¢ = 2 lines cross at frequencies of
2.3 mHz (model 7) and 3.15 mHz (model 8),
while the¢ = 1 and¢ = 3 lines become very
close for high frequencies. This is due to their
helium-rich cores (see text).

Fig. 6. Upper panels: sound speed profiles for
the overmetallic models 7 and 8. The sound ve-
locities present a sharp variation at the bound-
ary of the helium-rich core, which is convec-
tive in model 7 but radiative in model 8ower
panels: turning pointr, of the £ = 2 waves,
computed as a function of the frequency of the
waves (solid lines). The dashed lines represent
the radius of the helium-rich core. We see that
the turning point reaches the core boundary at
the same frequency as that of the crossing point
in the echelle diagrams.

This is an important result that will be discussed in monain during five consecutive months. This solar-type stardmas
details for the general case of solar-type stars in a forttieg known planet, a “hot Jupiter” orbiting at 0.5 AU with a pe-
riod of 119 days. Like most exoplanet-host stars, its messur
metallicity is higher than that of the Sun. From the variobs o
serving groups, the determined values range betweghi[Fe
0.19 to 0.27. Each of these metallicities is given with censi
The exoplanet-host star HD 52265 is one of the main targé@nt spectroscopically-obtained values of gravity afféative
of the CoRoT satellite and, as such, will be observed as a loiggnperature.

paper.

5. Summary
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We performed an extensive analysis of this star in the samsteucture and chemical composition. This subject is closel
way as we did for the exoplanet-host stafor (Laymand & lated to the studies of planetary formation and evolutiot &n
Vauclair 2007). We first presented a review of the spectnoisco the process of planet migration towards the central star.
observations: five groups of observers gafiedent sets of val-
ues for its metallicity, gravity andective temperature. We then
computed eight realistic models of HD 52265, each of thefeferences
consistent with at least one of these sets of observed parayulo, C., Arould, M., & Rayet, M. (NACRE collaboration)9@9, Nuclear
eters. They present oscillation frequencies and seisrgitasi Physics A, 656, lhttp://pntpm.ulb.ac.be/Nacre/nacre.htm
tures (large and small separations, echelle diagram¢)miich Baglin, A. 2003, Adv. Space Res., 31, 345

o ; zot, M., & Vauclair, S. 2004, A&A, 427, 965
larger diferences than the precision expected with CoRoT. T gzot’ M. Vauclair, .. Bouchy, F.. & Santos, N. C. 2005, A0, 615

differences in the large separations among our models vary fr§iicny, ., Bazot, M., Santos, N. C., Vauclair, S., & Sosriaw®. 2005, A&A,
4 to 25uHz, for the small separations from 1 t#z. Since the 440, 609
150 day-long runs of CoRoT will provide frequencies with afBrassard, P., Fontaine, G., Wesemael, F., & Tassoul, M. 1882S, 81, 747
uncertainty of the order of 0,4Hz, it should be possible to un- E;‘éﬁgf;ﬂ‘gbj-&; gAaArq;o(c;)éV\//&bit g'égofféé“m B
amblguogsly determine whlch of all the potential modelsegiv Flower, P. J. 1996, ApJ, 469, 355
the best fit of the observations. Gillon, M., & Magain, P. 2006, A&A, 448, 341

The computed models that correspond to the Takeda et@inzalez, G. 2003, Rev. Mod. Phys., 75, 101
(2005) atmospheric parameters, present a special benalio GO”Z?EL G, Lgé\’sy c, Tﬂagla S., &,Red?ﬂ B.E. 20218Azl’¥‘32, o |
kinds of evolutionary tracks can cross the error box. Foraine U, D- O- 1986, in Hydrodynamic and magnetohydrodynarablems in
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Asteroseismology of exoplanet-host stars : a link
between the two scientific programmes of CoRoT

S. Vauclair, M. Castro, S. Charpinet, M. Laymand,
M. Soriano et al.

Abstract :

Il est important d’étudier la structure interne des étoiles centrales de systémes planétaires et
de la comparer & celle des étoiles sans planétes détectées, pour mieux comprendre les processus de
formation planétaire. A cet égard, la surmétallicité observée des étoiles a planétes peut apporter
un indice particulier. Bien qu’elle soit manifestement reliée aux processus physiques se produisant
pendant les premiéres phases de la formation planétaire, I’origine de cette surmétallicité n’est pas
claire. Elle peut étre soit primordiale, soit liée & de ’accrétion, ou encore aux deux. L’astérosismo-
logie représente ici un excellent outil pour déterminer les différences de structure entre les étoiles
avec et sans planétes détectées. Les deux missions de CoRoT sont liées : la détection de nouvelles
planétes et I’étude sismique de leurs étoiles hotes ont le méme but : mieux comprendre les pro-
cessus de formation et d’évolution planétaires. La cible principale de CoRoT HD 52265, qui a au
moins une planéte géante, sera observée en continu pendant 5 mois : des résultats intéressants sont
attendus. En paralléle, des oscillations stellaires seront recherchées dans les étoiles pour lesquelles

de nouvelles planétes seront découvertes.

2006, Proceedings of "The CoRoT Mission Pre-Launch
Status - Stellar Seismology and Planet Finding" (ESA
SP-1306), p. 77
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ASTEROSEISMOLOGY OF EXOPLANETS-HOST STARS: A LINK BETWEEN THE
TWO SCIENTIFIC PROGRAMMES OF COROT.

S. Vauclair!, M. Castro', S. Charpinet!, M. Laymand', M. Soriano!, G. Vauclair'!, M. Bazot?, and F. Bouchy?

Laboratoire d’Astrophysique; Observatoire Midi-Pyrénées; Université Paul Sabatier, Toulouse, France
2 Institut for Physik og Astronomi, Aarhus Universitet,Denmark
3 Institut dAstrophysique de Paris, France

ABSTRACT

Studying the internal structure of exoplanets-host stars
compared to that of similar stars without detected planets
is particularly important for the understanding of plan-
etary formation. The observed overmetallicity of stars
with planets may be a hint in that respect. Although it
is obviously related to the physical processes which oc-
cur during the early phases of planetary formation, the
origin of this overmetallicity is unclear. It may be either
primordial or related to accretion processes or both. In
this framework, asteroseismic studies represent an excel-
lent tool to determine the structural differences between
stars with and without detected planets. The two differ-
ent missions of COROT are linked in this programme: the
detection of new planets and the seismic studies of their
host stars share the same goal of a better understanding
of planetary formation and evolution. The COROT main
target HD52265, which is known to host at least one giant
planet, will be observed continuously during five months:
many interesting results are expected from this long run.
Meanwhile, stellar oscillations will be searched for in all
stars around which new planets will be discovered.

Key words: asteroseismology, exoplanets, chemical com-
position.

1. INTRODUCTION

Asteroseismology of exoplanets-host stars is an im-
portant new subject which will be largely included in
COROT programmes. One of the COROT main targets,
HD52265, which will be observed during the second long
run in the anti-centre direction, is known to possess at
least one giant planet. It will be followed during five
consecutive months, which will provide the data needed
to precisely study its internal structure. Meanwhile, all
the stars with newly detected planets will be seismically
studied to detect their oscillations. This additional pro-
gramme will allow for statistics on these new planets-host
stars and will eventually be used to choose a specific sam-
ple for future space or ground based observations.

Among the differences between stars with or without de-
tected planets, the observed overmetallicity of the first
ones compared to the second ones needs to be under-
stood (Santos et al.(16) and (18), Gonzalez (10), Fischer
and Valenti (6)). Two scenarios are possible to account
for this observed overmetallicity : the primordial origin,
which assumes that the stars formed out of an overmetal-
lic nebula, and the accretion origin for which the ob-
served metallicity is due to accretion of hydrogen poor
material onto the star during planetary formation.

Bazot and Vauclair (2) pointed out that the evolution of
stars with masses around 1.1 Mg is very sensitive to their
internal metallicity, due to the possible formation of a
convective core. In this particular region of the HR di-
agram, main-sequence stars with solar internal metallic-
ities have no convective cores while overmetallic stars
develop convection in their central regions: evolutionary
tracks computed with different internal metallicities may
cross the same point in the HR diagram while they cor-
respond to models of different masses and different past
histories.

This behavior was used to try to derive whether the ex-
oplanet host star ;o Arae is overmetallic from its surface
down to its center (overmetallic scenario) or only in its
outer layer (accretion scenario). The star was observed
during height nights with the HARPS spectrometer (on
the 3m60 telescope in La Silla, Chile) in June 2004. Up to
43 p-modes could be identified (Bouchy et al. (4)) and a
detailed modelisation could be achieved (Bazot et al.(3)).
Possible tests which could be used to determine the inter-
nal structure of the star and more specifically its internal
metallicity were discussed. It was shown that the external
parameters for the star (effective temperature, gravity, lu-
minosity) could be obtained with a better precision than
derived from spectroscopy. Unfortunately the modes with
frequencies around and above 2.5 mHz could not be iden-
tified with enough precision to reach a definitive answer
about the internal metallicity of this star. More work is
presently being done on this subject.

For the COROT star HD 52265, which will be observed
during five consecutive months, we expect much more
precise data, which will lead to better frequency determi-
nations and mode identifications. We will use the same
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kind of tests with more efficiency and we expect to reach
precise conclusions on the internal structure and past his-
tory of this exoplanet-host star.

In the following two sections, we first recall the most rel-
evant asteroseismic tests used for p Arae, as they will act
as examples for further studies on other stars; then we
show preliminary results obtained in the modelisation of
HDS52265 as a preparation for COROT observations.

2. ASTEROSEISMIC TESTS: THE EXAMPLE OF
1w ARAE

The exoplanets-host star . Arae (HD160691, HR6585,
GJ691) is a G5V star with a visual magnitude V=5.1,
an Hipparcos parallax 7=65.5+0.8 mas, which gives
a distance to the Sun of 15.3 pc and a luminosity of
log L/ L =0.284+0.012. Spectroscopic observations by
various authors gave five different effective temperatures
and metallicities (see references in Bazot et al. (3)). The
HARPS observations allowed to identify 43 oscillation
modes of degrees /=0 to /=3 (Bouchy et al. (4)). From
the analysis of the frequencies and comparison with mod-
els, the values Ty r=5813+40 K and [Fe/H]=0.32+0.05
dex were derived: these values, which lie inside the spec-
troscopic boxes, are obtained with a much better preci-
sion than spectroscopy.

2.1. The stellar models

Models were computed using the TGEC (Toulouse-
Geneva stellar evolution code), with the OPAL equation
of state and opacities (Rogers & Nayfonov (14), Iglesias
& Rogers (11)) and the NACRE nuclear reaction rates
(Angulo et al. (1)). In all models microscopic diffusion
was included using the Paquette prescription (Paquette et
al. (13)). The treatment of convection was done in the
framework of the mixing length theory and the mixing
length parameter was adjusted as in the Sun (o = 1.8).
Three kinds of models were computed, according to the
initial assumptions: overmetallic models with two differ-
ent initial helium values, and accretion models. For the
computations of overmetallic models, the helium value is
crucial as differences in helium may lead to completely
different evolutionary tracks. This question is related to
the stellar and planetary formation: if the stellar system
formed inside an overmetallic interstellar cloud, was this
cloud also helium-enriched as obtained in the chemical
evolution of galaxies or not? This depends on the stellar
mass function and there is no clear answer at the present
time.

For the computations of the accretion models, the way
accretion occurred, as well as the composition of the ac-
creted matter is also a subject of debate. In the models,
the most simple assumption was used: instantaneous ac-
cretion of matter with solar composition for metals and

2l . ‘ ‘ P Y S S
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Frequency modulo 90 uHz [uHz]

Figure 1. Echelle diagrams for two models of the star
Arae: one with primordial overmetallicity (upper panel)
and one with accretion (lower panel). The ordinate rep-
resents the frequencies of the modes and the absissa the
same frequencies modulo the large separation, here 90
WHz. The lines represent the computations, respectively,
from left to right : =2, 0, 3 and 1 and the symbols repre-
sent the observations (after Bazot et al. (3)).

no light elements, at the beginning of the main-sequence.
Neither extra-mixing nor overshoot were included.

2.2. The oscillations

Adiabatic oscillation frequencies were computed using
an updated version of the code PULSE described in Bras-
sard et al.(5). For each evolutionary track, many models
were computed inside the observed spectroscopic boxes
in the HR diagram, but only those which could reproduce
the observed echelle diagram were kept for subsequent
tests (Figure 1). For these models the large separation
Avp = vpy1 — vy, is exactly 90 pHz: a difference of
only 0.5 Hz completely destroys the fit with the obser-
vations.

Figure 2 displays the computed and observed small sepa-
rations: v = vy — Vp—1,42. As this quantity is very
sensitive to the deep stellar interior (Tassoul (21), Rox-
burgh & Vorontsov (15)), it was proposed as a good indi-
cator of the presence of a convective core in stars around
1.1 Mg. There is indeed an important difference between
the overmetallic and the accretion cases for the [ = 0,2
small separations: in the overmetallic case they rapidly
decrease at large frequencies and even become negative
at some point while in the accretion case the curve is
much flatter. This behavior also appears in the echelle
diagrams: for the overmetallic case, the theoretical lines
for! = 0 and ! = 2 come closer for larger frequencies and
even cross around v = 2.7 mHz. Here it seems that the
observed points give a better fit with the accretion case
than the overmetallic case but this has to be confirmed.
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Figure 2. Small separations for the models presented in
Figure 1 (after Bazot et al. (3)).

3. MODELISATION OF THE COROT STAR HD
52265

Preliminary computations and modelisation of HD52265
have been done using the same techniques as for ;v Arae,
as a preparation of the future observations with COROT
(Soriano, Vauclair & Vauclair, (19), hereafter SVV06).
Evolutionary tracks and stellar models were computed
with the TGEC (Toulouse Geneva Evolutionary Code)
code and the adiabatic oscillation frequencies with the
code PULSE. Some examples of the results of this mod-
elisation are given below.

3.1. Spectroscopic Observations

Five different groups of observers have given external
parameters for HD52265. They are listed in Table 1.
From the Hipparcos parallax, using Flower (7) bolomet-
ric correction, we obtain a luminosity L/L5=1.9440.16
(SVV06). These observations are used as constraints for
the first step of model computations. As discussed in the
next section, it is already possible to eliminate some of
these values. Later on, we will go further with asteroseis-
mology: COROT observations will lead to a much better
precision on the external parameters of this star.

Table 1. Effective temperature, gravity and metallicity of
HD52265 as obtained from spectroscopic observations.
The references are: Santos et al. (17) (SIM04); Gonza-
lez et al. (9) (GLTROI); Fischer & Valenti (6) (FV0S5);
Takeda et al. (20) (TOSKS05) and Gillon & Magain (8)
(GMO06)

Teff log g [Fe/H] authors
6103+£52 4.2840.12 0.234+0.05 SIM04
6162+22 4.29+0.04 0.27+0.02 GLTROI
6076+44 4.26+£0.06 0.19£0.03 FVO05
6069+15 4.12+0.03 0.19£0.03 TOSKS05
6179+£18 4.36+0.03 0.2440.02 GMO06

3.2. Models and seismic tests

We have computed evolutionary tracks for three different
metallicities, as given from spectroscopic observations.
For each metallicity, we have only kept the tracks cross-
ing the corresponding error box(es) in the log g - log Te¢r
diagram. Then we have computed oscillation frequencies
for models which satisfied the constraints. Complete re-
sults will be given in a forthcoming paper (SVV06). Here
we show in Figure 3 two extreme examples, for metallic-
ities [Fe/H] =0.19 and 0.27.

The echelle diagrams and small separations as obtained
for two extreme models computed in the FVO5 and
TOSKSO05 boxes are given in figure 4 and 5. They are
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Figure 3. Evolutionary tracks computed in the log g -
log Tejf diagram for metallicities 0.27 (upper panel) and
0.19 (lower panel). Also shown are the five error boxes:
SIMO04 (diamonds), GLTROI (stars), FV05 (white trian-
gles) TOSKSO5 (crosses), GMO06 (blanck triangles). In
the 0.19 case, another set of tracks computed for more
massive stars (M ~ 1.3 M) cross the Takeda et al.
(TOSKSO05) error box while at the end of the main se-
quence. These tracks are not presented here.

given as examples, but the TOSKSOS is probably already
excluded as its luminosity is too high compared to the val-
ues obtained from the Hipparcos parallax measurement.
These echelle diagrams present interesting differences.
The fact that the /=0 and ¢=2 lines cross at some point
in the TOSKSO5 case is due to the helium core, as will be
discussed in detail in SVVO06. Other models, which are
not presented here, lead to less spectacular differences,
but in any case we are confident that COROT observa-
tions of this star will allow very precise tests of its inter-
nal structure.

4. CONCLUSION

The scientific community is well prepared for the future
seismic observations of exoplanets-host stars which will
be done with COROT, particularly the long run which
will be centered on HD52265, our “fetiche star”. A large
amount of data is expected, which will give the possi-
bility of using the seismic tests with a precision never
obtained before: these observations will lead to a better
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Figure 4. Echelle diagrams computed for two extreme
models of HD52265, the first one with metallicity 0.27
inside the GLTROI error box, the second one with metal-
licity 0.19 inside the TOSKS05 error box.

understanding of planetary formation and evolution.
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Chapitre 4

Signature sismique des coeurs
d’hélium

En étudiant I’étoile centrale de systéme planétaire HD 52265, nous avons montré
que dans certains cas, les petites séparations pouvaient devenir négatives. Ce com-
portement semblait a priori en contradiction avec la théorie asymptotique développée
par Tassoul (1980). Nous avons montré que ce phénomeéne était lié a la présence, soit
d’un ceeur convectif, soit d'un cceur d’hélium avec des frontiéres abruptes résultant
de la présence d’'un cceur convectif pendant la phase de séquence principale.

Nous présentons ici une analyse générale de ce phénomeéne pour les étoiles de
type solaire, avec ou sans overshooting. Nous avons concentré cette étude sur les
étoiles ayant une métallicité solaire ou qui sont surmétalliques, ce qui est le cas des
étoiles centrales de systémes planétaires.

Nous avons calculé plusieurs séries de modéles stellaires, en faisant varier la
masse, la composition chimique et en ajoutant de ’overshooting. Nous avons ensuite
étudié ’évolution des petites séparations de ces modéles pour voir si nous retrouvions
ce comportement particulier.

4.1 Traces évolutives et modéles

Nous avons calculé plusieurs séries de modeéles avec le Code d’Evolution stellaire
de Toulouse-Genéve (TGEC, voir Chapitre 2), avec les paramétres d’entrée donnés
en Section 2.1.1.

Nous avons calculé six séries de modeles pour des masses allant de 1.05 a 1.25 Mg,.
Les trois premiéres séries sont sans overshooting, et les trois autres ont de 1’over-
shooting a la limite du coeur. L’overshooting est modélisé comme une extension du
coeur convectif (voir Chapitre 2, Section 2.1.2). Pour nos calculs, nous avons fixé le
parameétre d’overshooting oy, a 0.20. Dans chaque cas, les trois séries différent par
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TAB. 4.1: Paramétres des “modéles de transition” calculés sans overshooting, avec une
métallicité solaire [Fe/H| et une abondance d’hélium solaire (Fig. 4.1, graphe du haut).

M,(Mg) Age (Gyr) Xco Yo R.(cm) L,/Ly log Terr logg Ree/R o e (s
1.05 7.3 <10™* 0.9758 9.07el0 1.854  3.771  4.332 (0.07)% (124.4)°
1.10 6.0 <10™* 0.9764 9.54el0 1.913  3.779  4.268 (0.07)* (128.6)°
1.15 4.9 <10™* 0.9785 10.12¢10 2.681  3.788  4.176 (0.06)* (127)°
1.20 3.7 0.1462 0.8338 9.87el0 2.579  3.789  4.216  0.05 113
1.25 3.0 0.1986 0.7817 10.30e10 2.992  3.796 4.196  0.06 123.7

@ Les valeurs entre parenthéses correspondent aux cas ot le ceur convectif a disparu, lais-

sant la place a un ceur d’héliuvm avec des frontiéres abruptes. Les valeurs correspondent ici

aux rayons de ces ceurs d’hélium.

b Les valeurs entre parenthéses correspondent au rayon acoustique des ceeurs d’hélium.

TAB. 4.2: Idem la Table 4.1 pour les modéles surmétalliques ([Fe/H]—0.30) avec une
abondance d’hélium Y (Fig. 4.1, graphe du milieu).

Mi(Mg) Age (Gyr) Xe Yo  Ry(em) Li/Lg log Tesr logg Re/R o tee (5)
1.05 7.6 <107 0.9567 8.75¢l0 1.511 3.757  4.263 (0.07) (121.6)
1.10 2.7 0.0462 0.9173 8.79el0 1.594 3.761  4.279  0.05 98.2
1.15 4.7 0.1058 0.8588 9.15e10 1.819 3.767  4.263  0.06 113.1
1.20 3.7 0.1760 0.7893 9.50el0 2.117 3.776  4.250  0.06 126.4
1.25 3.1 0.2204 0.7451 9.98e10 2.481 3.782  4.224  0.07 140

leur composition chimique :
e métallicité et abondance d’hélium solaires. Nous avons utilisé les abondances
de Grevesse & Noels (1993) qui sont compatibles avec ’héliosismologie : X;,,; =

0.7097, Yin; = 0.2714, Z;y; = 0.0189.

e surmétallicité ([Fe/H|—0.30) et une abondance d’hélium calculée selon la loi
d’évolution chimique des galaxies (Izotov & Thuan, 2004) : X;,; = 0.6648,
Yini = 0.3027, Zins = 0.0324.

o surmétallicité ([Fe/H|—0.30) et une abondance d’hélium solaire Yo : X;p; =

0.6961, Y, = 0.2714, Z;,; = 0.0325.

Nous avons calculé les fréquences d’oscillation adiabatiques pour un grand nombre
de modéles le long de chaque trace évolutive, a I’aide du code PULSE (Brassard &
Charpinet, 2008).

Avec ces fréquences, nous avons calculé les petites séparations pour chaque mo-
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Fi1G. 4.1: Traces évolutives pour des modéles : de métallicité solaire [Fe/H[s (graphe en
haut & gauche), surmétalliques [Fe/H[—0.30 avec une abondance d’hélium suivant la loi
d’évolution chimique des galazies Yq (graphe en haut a droite), et surmétalliques avec une
abondance d’hélium solaire Y (graphe du bas). Tous ces modéles sont sans overshooting.
Les traces sont pour des masses de : 1.05, 1.10, 1.15, 1.20, et 1.25 My . Les croiz repré-
sentent le “modéle de transition” pour chaque trace évolutive, c’est-a-dire le premier modeéle
pour lequel nous avons trouvé des petites séparations négatives en dessous de 3.5 mHz. Les
caractéristiques de ces modeles sont données en Tables 4.1, 4.2, et 4.3.
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Fi1G. 4.2: Traces évolutives calculées avec les mémes hypothéses que pour la Figure 4.1
mais avec de l’overshooting a la limite du ceeur. Les masses représentées sont les mémes
que pour la Figure 4.1. Sur chague trace évolutive, nous avons représenté le “modéle de
transition” par une croix. Les caractéristiques de ces modeles sont données en Tables 4.4,

4.5, et 4.6.
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TAB. 4.3: Idem la Table 4.1 pour les modéles surmétalliques ([Fe/H[=0.30) avec une
abondance d’hélium Yo (Fig. 4.1, graphe du bas).

Mi(Mg) Age (Gyr) Xco Yo R.(cm) L,/Lo log Terr logg Re/R o tee (5)
1.05 9.7 <107% 0.9545 8.52el0 1.294 3.746  4.285 (0.06) (104.6)
1.10 7.9 <107* 0.9565 8.94el0 1.536 3.754  4.264 (0.06) (108.1)
1.15 6.6 <107* 0.9609 9.52el10 1.877 3.762  4.229 (0.06) (111.4)
1.20 4.9 0.1220 0.8427 9.30el0 1.848 3.765  4.267 0.0 108
1.25 4.0 0.1787 0.7864 9.70el0 2.146 3.773  4.249  0.06 122.5

TAB. 4.4: Paramétres des “modéles de transition” calculés avec overshooting, une métalli-
cité solaire [Fe/H|o et une abondance d’hélium solaire (Fig. 4.2, graphe du haut)

Mi(Mg) Age (Gyr) Xco Yo R.(cm) L,/Lg log Terp logg Ree/R - tee (5)
1.05 7.3 <107* 0.9758 9.07el0 1.854 3.771 4.332  (0.07)* (124.4)b
1.10 5.0 0.2285 0.7514 9.02e10  1.896 3.775  4.256  0.06 116.8
1.15 4.8 0.2369 0.7430 9.67e10  2.284 3.780  4.215  0.07 129.7
1.20 4.2 0.2429 0.7371 10.28e10 2.723 3.784  4.174  0.07 139.9
1.25 3.7 0.2472 0.7329 11.04el0 3.223 3.789 4136  0.07 148.1

@ Les valeurs entre parenthéses correspondent aux cas ot le ceur convectif a disparu, lais-
sant la place a un ceur d’héliuvm avec des frontiéres abruptes. Les valeurs correspondent ici
aux rayons de ces ceurs d’hélium.

b Les valeurs entre parenthéses correspondent au rayon acoustique des ceeurs d’hélium.
TAB. 4.5: Idem la Table 4.4 pour les modéles surmétalliques ([Fe/H[=0.30) avec une
abondance d’hélium Y¢ (Fig.4.2, graphe du milieu).

Mi(Mg) Age (Gyr) Xe Yo R.(cm) L,/Lg log Tery logg Ree/R - tee (5)
1.05 7.6 <107* 0.9567 8.77¢10  1.516 3.757  4.261 (0.07) (121.6)
1.10 6.3 0.2107 0.7539  9.05el0  1.594 3.757  4.258  0.07 136.4
1.15 5.4 0.2179 0.7468 9.58e10  1.912 3.763  4.223  0.07 146.5
1.20 4.7 0.2232 0.7418 10.20el0 2.277 3.769 4189  0.07 155.4
1.25 4.1 0.2293 0.7358 10.83e10 2.691 3.773  4.153  0.07 161.3
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TAB. 4.6: Idem la Table 4.4 pour les modéles surmétalliques ([Fe/H[=0.30) avec une
abondance d’hélium Yo (Fig. 4.2, graphe du bas).

M,(Mg) Age (Gyr) Xco Yo R.(cm) L,/Lg log Terp logg Ree/R - te (s)
1.05 0.7 <107 09545 8.5del0 1298 3.746 4.284 (0.06) (104.4)
1.10 8.0 <107 0.9565 8.97el0  1.543 3.753 4.261 (0.06) (107.7)
1.15 6.6 0.2267 0.7379 9.20el0  1.627 3.754 4.259 0.07 136.3
1.20 5.7 0.2347 0.7301 9.75el0  1.938 3.761 4.227 0.07 144.8
1.25 5.0 0.2402 0.7248 10.35e10 2.290 3.766 4192 0.07 155.6

déle, et analysé dans quelles conditions ces quantités pouvaient devenir négatives.
Pour toutes les traces évolutives, nous avons trouvé des modéles pour lesquels les
petites séparations deviennent négatives a une certaine fréquence, ce qui signifie que
les lignes ¢ = 0 - ¢ = 2 se croisent pour cette fréquence sur le diagramme échelle.
Dans tous les cas, la fréquence de ces points de croisement décroit quand l'age des
modeles augmente. Pour chaque trace, nous avons trouvé ce que nous avons appelé le
“modeéle de transition” : il s’agit du modéle pour lequel ce phénomeéne apparait pour
la premiére fois en dessous de 3.5 mHz. Ces modéles sont représentés par des croix
sur les traces évolutives (Figures 4.1 et 4.2) et leurs caractéristiques sont données en
Tables 4.1 a 4.6.

4.2 Analyse des résultats

Une premiére analyse des petites séparations négatives est donnée dans le Cha-
pitre 3, pour le cas particulier de I’étoile centrale de systéme planétaire HD 52265.
Quand nous avons calculé des modéles satisfaisant les contraintes spectroscopiques
pour cette étoile, nous avons trouvé que certains modéles spécifiques présentaient
cette particularité. Nous avons réalisé que ’apparition des petites séparations néga-
tives était principalement reliée a une importante abondance d’hélium dans le coeur
de I'étoile. Le role principal de la convection est de concentrer 1’hélium dans un ceeur
aux frontiéres abruptes, pendant la phase de séquence principale.

Nous avons montré que les petites séparations négatives pouvaient étre une si-
gnature sismique de la taille du cceur d’hélium, ou du coeur convectif s’il est encore
présent. Nous présentons ici une analyse plus compléte, généralisée au cas des étoiles
de type solaire.
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4.2.1 Analyse théorique

Pour tous nos modéles, les fréquences acoustiques sont calulées avec le code
PULSE (voir Chapitre 2, Section 2.2). Les résultats prennent en compte les parti-
cularités des intérieurs stellaires.

Le fait que les petites séparations deviennent négatives est a premiére vue surpre-
nant si I’on se place dans le cadre de la théorie asymptotique développée par Tassoul
(1980). En effet, cette théorie prédit, au premier ordre, que les petites séparations
devraient varier peu et rester positives.

Cependant, comme nous 'avons montré au Chapitre 1, cette théorie a été dé-
veloppée en faisant des hypothéses qui ne sont pas toujours justifiées. L’hypothése
la plus radicale concerne les intégrales qui sont calculées entre 0 et R. En réalité,
les modes sont piégés entre leur point de retournement interne r, et la surface. Cela
signifie que la vitesse du son est supposée la méme au point de retournement r; et
au centre de 1’étoile. Ce n’est pas le cas pour des étoiles avec un coeur convectif et
encore moins quand le rapport hélium sur hydrogéne augmente. Il faut donc calculer
correctement les intégrales entre ces deux limites de propagation des ondes.

A partir des calculs de Tassoul (1980) mais en relachant ces hypothéses, nous
avons trouvé, pour les petites séparations, les expressions données par les équa-
tions 1.128 et 1.129 (Chapitre 1, Section 1.3.3).

Nous nous concentrons ici sur les petites séparations pour les degrés ¢ = 0- ¢ = 2.
D’aprés ces expressions, on voit que I'intégrale I(r) joue un role trés important dans
le calcul des petites séparations.

Dans certains cas, U'intégrale I(r), qui est en général négative, peut devenir posi-
tive a la limite du coeur, si le rapport *He/H est suffisamment grand. Dans ce cas-1a,
on observe une variation rapide de la vitesse du son, qui est plus faible dans le coeur
que ce & quoi on pourrait s’attendre en faisant une simple extrapolation a partir des
couches supérieures. Le changement de signe de l'intégrale suffit alors a expliquer
que 'on obtienne des petites séparations négatives, comme dans le cas du modéle
présenté en Figure 4.4. La fréquence a laquelle les petites séparations changent de
signe correspond a la fréquence pour laquelle les modes ¢ = 2 atteignent la limite
du ceeur (ry = 7e).

Dans d’autres cas, comme celui présenté en exemple en Figure 4.3, la valeur de
'intégrale change brusquement a la limite du coceur, mais elle reste négative (Fi-
gure 4.3, graphe en bas a droite). On observe cependant une légére différence entre
les grandes séparations pour les degrés ¢ = 0 et £ = 2 : Avy est systématiquement
supérieur a Ay de quelques diziémes de pHz (Figure 4.3, graphe en bas a gauche).
Certes, cette différence est faible, mais multipliée par I'ordre radial n des modes (de
l'ordre de 30), elle suffit & induire le changement de signe des petites séparations.
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Fi1G. 4.3: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), grandes séparations (graphe en bas a gauche), et intégrale I(r) (graphe en
bas a droite) pour un modéle de 1.20 Mg, 3.683 Gyr, avec une métallicité solaire. Ce modéle
correspond 4 une €toile de séquence principale avec un ceur convectif. Pour le diagramme
échelle, les lignes en traits pleins sont pour £ = 0, les pointillés pour £ = 1, les tirets pour
=2, et les tirets-points pour £ = 3.
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4.2.2 Evolution des petites séparations

Les figures 4.5, 4.6 et 4.7 montrent les parameétres internes pour trois modéles le
long d’une trace évolutive de 1.15 Mg, avec |Fe/H|=0.30, et sans overshooting.

Le premier modéle correspond & un modéle de séquence principale, dans une
situation telle que les petites séparations sont toujours positives dans la gamme de
fréquences considérée (1.782 Gyr, Figure 4.5). Le deuxiéme modéle est plus évolué,
et les petites séparations pour les degrés ¢ = 0 - ¢ = 2 deviennent négatives a
3.4 mHz (4.654 Gyr, Figure 4.6). Ce modéle correspond & ce que nous avons appelé
le modéle de transition. Le troisiéme modéle est encore plus évolué dans la branche
des sous-géantes (5.937 Gyr, Figure 4.7).

Sur chaque figure, nous présentons les petites séparations, le diagramme échelle,
le profil de vitesse du son, et l'intégrale I(r).

Au début de la séquence principale (modéle présenté en Figure 4.4), le coeur
convectif de I'étoile est encore petit (r../ R, = 0.03). L’abondance d’hélium au centre
est faible (Y. = 0.51) et 'on n’observe pas de discontinuité dans le profil de vitesse
du son au centre de I'étoile. L’intégrale I(r) est négative dans toute 1’étoile. Dans
ce cas, les petites séparations vy, sont positives sur toute la gamme de fréquences
considérée, et il n’y a pas de point de croisement entre les lignes / =0 - ¢ = 2 sur le
diagramme échelle.

Quand l'age de l'étoile augmente, les valeurs des petites séparations diminuent.
Le ceeur convectif se développe, et il y a plus d’hélium au centre de 1’étoile. Une
discontinuité en composition chimique et dans le profil de vitesse du son apparait.
Le modéle présenté sur la Figure 4.6 correspond au premier modéle pour lequel
nous avons trouvé des petites séparations négatives pour une fréquence inférieure a
3.5 mHz. Sa position est marquée par une croix sur la trace évolutive correspondante
(Figure 4.1, graphe en haut a droite). Le cceur convectif est plus développé (r../R, =
0.06) que pour le modéle précédent. On peut voir la discontinuité dans le profil de
vitesse du son (Figure 4.5, graphe en bas a gauche). En conséquence, I'intégrale I(r)
est trés différente entre r = 0 et r = r, = r... Dans le cas que nous étudions ici, elle
ne change pas de signe, méme si elle tend vers zéro a la limite du coeur. Cependant,
ses variations sont suffisantes pour faire basculer le signe des petites séparations dvgs.

Pour le troisiéme modéle (Figure 4.6), le coeur convectif a disparu, laissant un
coeur d’hélium. Il y a toujours une importante discontinuité dans le profil de vitesse
du son a la limite du coeur (Figure 4.6, graphe en bas a gauche) et les petites
séparations 0vpe changent de signe a une fréquence plus faible que pour le modéle
précédent (Figure 4.6, graphe en haut a droite).

La fréquence a partir de laquelle les petites séparations deviennent négatives
continue de baisser tandis que 1’étoile évolue le long de la branche des sous-géantes,
jusqu’a ce que la structure de ’étoile change profondément, avec une augmentation
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F1G. 4.5: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), profil de vitesse du son (graphe en bas a gauche), et intégrale I(r) (graphe
en bas a droite) pour un modéle de 1.15 Mg, 1.782 Gyr, surmétallique ([Fe/H[=0.50), et
sans overshooting. Les lignes du diagramme échelle sont les mémes que pour la Figure 4.3.
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F1G. 4.6: Petites séparations (graphe en haut a gauche), diagramme échelle (graphe en haut
a droite), profil de vitesse du son (graphe en bas a gauche), et intégrale I(r) (graphe en
bas a droite) pour un modéle de 1.15 My, 4.654 Gyr, surmétallique ([Fe/H]—0.30, et sans
overshooting. Il s’agit du premier modéle pour lequel apparaissent des petites séparations
négatives en dessous de 3.5 mHz. Les lignes du diagramme échelle sont les mémes que pour
la Figure 4.3.
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F1G. 4.7: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), profil de vitesse du son (graphe en bas & gauche), et intégrale I(r) (graphe
en bas a droite) pour un modéle de 1.15 Mg, 5.937 Gyr, surmétallique ([Fe/H[—0.30), et
sans overshooting. Ce modéle correspond a une étoile avec un ceur d’hélium, évoluant sur
la branche des sous-géantes. Les lignes du diagramme échelle sont les mémes que pour la
Figure 4.3.
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de la taille de la zone convective de surface et un effondrement du coeur. Dans le
présent travail, nous nous intéressons uniquement a la séquence principale et au
début des phases de sous-géantes.

4.2.3 Influence de la masse de ’étoile

Les tables 4.1 a 4.6 présentent les paramétres des modéles de transition pour
différentes compositions chimiques initiales.

Dans chaque table, les résultats sont présentés pour les mémes cing valeurs de
masse : 1.05, 1.10, 1.15, 1.20, et 1.25 M. On peut voir que I’age des modéles de tran-
sition diminue quand la masse augmente. Ceci n’est pas seulement di aux échelles
de temps d’évolution plus rapides, puisque les fraction de masse d’hélium correspon-
dantes diminuent également quand la masse augmente.

D’un autre coté, on peut voir que le rayon total des modéles, ainsi que le rayon
de leur cceur convectif ou d’hélium, ne montrent pas de variations importantes avec
la masse.

On peut facilement comprendre ces résultats en se remémorant pourquoi les pe-
tites séparations deviennent négatives. Comme nous I’avons dit en Section 3.3.2, elles
apparaissent généralement a des fréquences pour lesquelles le point de retournement
interne des ondes atteint la limite du coeur. La relation entre les fréquences et leurs
points de retournement est donnée par :

2y = CTT)\/E(ijl) (4.1)

ou v est la fréquence du mode considéré, r le rayon et ¢(r) la vitesse du son.
Ainsi, pour les modes ¢ = 2, la fréquence critique pour laquelle le point de
retournement se situe a la limite du cceur vaut approximativement :

c(Tee)
TCC

v, ~ 0.4 (4.2)

Méme si r.. peut varier légérement d’'un modéle a 'autre, il n’est pas surprenant
de trouver qu’a des valeurs fixes de v, correspondent des modéles avec des valeurs
similaires de 7.. Ainsi, ce phénoméne apparait plus tot pour des étoiles de masse
plus grande et pour des modeéles de rayon similaires mais avec des luminosités, des
températures effectives et des gravités différentes.

4.2.4 Influence de la composition chimique

Les tables 4.1 et 4.4 montrent les parameétres des modéles de transition calcu-
lés avec la composition chimique solaire (nous avons utilisé ici le mélange Grevesse
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& Noels (1993)). Les tables 4.2 et 4.5 correspondent a des modéles calculés avec
une surabondance en métaux ([Fe/H|—0.30) et une abondance d’hélium Y suivant
la loi d’évolution chimique des galaxies donnée par Izotov & Thuan (2004). En-
fin, les tables 4.3 et 4.6 correspondent & des modéles surmétalliques mais avec une
abondance d’hélium solaire Y.

L’effet le plus important de la surmétallicité est de déplacer les traces évolutives
vers des températures effectives plus basses, quelle que soit la valeur d’abondance
d’hélium.

Dans le cas d’une fraction de masse d’hélium plus grande, les ages des modéles
de transition surmeétalliques sont similaires & ceux qui ont la meétallicité solaire.
Cependant, ils correspondent a des étapes évolutives différentes.

Par exemple, les modeéles de 1.15 My, présentés dans les tables 4.1 et 4.2 ont des
ages similaires, mais le modéle surmétallique correspond a une étoile évoluant encore
sur la séquence principale et possédant un coeur convectif, alors que le modéle avec
les abondances solaires correspond a une étoile de la branche des sous-géantes, avec
un cceur d’hélium et donc plus de coeur convectif. Comme on peut le vérifier dans
les tables, leurs luminosités, températures effectives et gravités de surface ont alors
des valeurs assez différentes.

Dans le cas de modeéles surmétalliques avec une abondance d’hélium solaire, les
ages des modeles de transition sont plus grands que ceux qui ont une métallicité
solaire. De méme que pour le cas d’une composition solaire, les modéles les moins
massifs sont déja sur la branche des sous-géantes, et n’ont plus de coeur convectif,
mais leurs luminosités et leurs températures effectives sont plus faibles.

4.2.5 Influence de 'overshooting

Comme nous l'avons dit Chapitre 2, Section 2.1.2, 'overshooting est modélisé
dans le code comme une extension du coeur convectif, dont nous avons ici fixé 1’épais-
seur a 0.20 fois I’échelle de hauteur de pression.

Les figures 4.8, 4.9, et 4.10 montrent les parameétres internes des étoiles le long
d’une trace évolutive de 1.15 Mg, avec |Fe/H|=0.30 et de I'overshooting. Ces figures
peuvent étre directement comparées aux figures 4.5, 4.6 et 4.7 qui montraient les
mémes parameétres pour des étoiles sans overshooting.

Quand on ajoute de 'overshooting, le rayon total du cceur (cceur convectif + ex-
tension due a l'overshooting) est augmenté. Ainsi, les petites séparations deviennent
négatives pour des fréquences plus basses que dans les cas sans overshooting.

Les cas avec overshooting sont présentés dans les tables 4.4 a 4.6. Les modéles
de transition apparaissent a des ages similaires a ceux des cas sans overshooting.
Cependant, comme on peut le voir sur la Figure 4.2, cela correspond a des phases
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Fi1G. 4.8: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), profil de vitesse du son (graphe en bas a gauche), et intégrale I(r) (graphe
en bas a droite) pour un modéle de 1.15 Mg, 2.216 Gyr, surmétallique ([Fe/H[=0.50), et
avec overshooting. Les lignes du diagramme échelle sont les mémes que pour la Figure 4.5.
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Fi1G. 4.9: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), profil de vitesse du son (graphe en bas & gauche), et intégrale I(r) (graphe
en bas a droite) pour un modéle de 1.15 Mg, 5.417 Gyr, surmétallique ([Fe/H[—0.30), et
avec overshooting. Il s’agit du premier modéle pour lequel on obtient des petites séparations
négatives pour une fréquence inférieure a 3.5 mHz. Les lignes du diagramme échelle sont

les mémes que pour la Figure 4.3.
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relativement plus jeunes sur la séquence principale, puisque les échelles de temps
d’évolution sont plus longues quand les zones de mélange sont plus grandes au centre.

Dans le cas avec overshooting, le rayon du cceur étant plus grand, les oscilla-
tions prédites pour les petites séparations (e.g. Roxburgh & Vorontsov, 1994; Bazot
& Vauclair, 2004) commencent a apparaitre clairement (Figures 4.9 et 4.10). Par
exemple, dans le cas du modeéle de 1.15 Mg et 6.793 Gyr (Figure 4.10), les petites
séparations pour les degrés ¢ = 0 - { = 2 commencent a décroitre quand la fréquence
augmente, deviennent négatives & v = 1.8 mHz, continuent de diminuer, passent
par un minimum a v = 2.7 mHz, puis commencent a augmenter. Elles redeviennent
éventuellement positives, pour une fréquence supérieure a 3.5 mHz.

Ce phénomeéne est relié a la réflexion partielle des ondes dans le cceur et la
période de modulation est de I’ordre de 'inverse du temps acoustique correspondant
a la limite du coeur (valeurs données en colonne 6 des Tables 4.1 & 4.6). Le fait
que l'on observe ce phénomeéne uniquement pour les cas avec overshooting est di
a 'augmentation de la taille du cceur et donc a une diminution de la période de
modulation.

4.3 Bilan

Nous avons étudié dans ce chapitre 1’évolution des petites séparations pour les
degrés £ = 0 - ¢ = 2, dans le cas général des étoiles de type solaire.

Nous avons montré que ces petites séparations, qui en premiére approximation
devraient rester positives, peuvent devenir négatives pendant I’évolution de I’étoile.
On observe alors un croisement des lignes sur le diagramme échelle.

Ce phénomeéne apparait de maniére systématique pour des étoiles en fin de sé-
quence principale ou évoluant sur la branche des sous-géantes.

Ce comportement particulier peut également se produire pour les petites sépa-
rations entre les degrés ¢ = 1 et ¢ = 3 mais il est plus difficile de 'observer car
il se produit généralement a des fréquences supérieures a la gamme de fréquences
d’observation.

Nous avons montré que ce phénomeéne était relié a la présence, soit d’un coeur
convectif riche en hélium dans le cas des étoiles en fin de séquence principale, soit
d’un coeur d’hélium aux frontieres abruptes dans le cas des sous-géantes.

Dans les deux cas, le fort gradient de composition chimique induit une importante
discontinuité dans le profil de vitesse du son a la limite du cceur. Ce changement
dans la structure interne influence les fréquences d’oscillation et conduit a ce com-
portement caractéristique des petites séparations.

Cette signature sismique est trés importante car elle peut représenter un outil
pour caractériser les ceeurs convectifs ou d’hélium, dans le cas d’étoiles de fin de
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F1G. 4.10: Petites séparations (graphe en haut & gauche), diagramme échelle (graphe en
haut & droite), profil de vitesse du son (graphe en bas a gauche), et intégrale I(r) (graphe
en bas a droite) pour un modéle de 1.15 Mg, 6.793 Gyr, surmétallique ([Fe/H[—0.30), et
avec overshooting. Ce modéle correspond a une étoile avec un ceur d’hélium, évoluant sur
la branche des sous-géantes. Les lignes du diagramme échelle sont les mémes que pour la

Figure 4.3.
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séquence principale ou de sous-géantes. Ces petites séparations négatives pourront
également étre utilisées pour donner des contraintes sur l'extension possible des
coeurs convectifs due a de 'overshooting.
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Abstract :

Plusieurs combinaisons de fréquences sont utilisées dans ’analyse des oscillations stellaires pour
comparer les modéles aux observations. En particulier, les “petites séparations” peuvent nous aider
A contraindre le coeur des étoiles. Nous avons montré dans un papier précédent qu’elles peuvent
changer de signe, ce qui est en contradiction avec la “théorie asymptotique”, et que ce comportement
peut correspondre & une signature des coeurs convectifs et /ou d’hélium. Nous analysons ici en détail
ce comportement en faisant une modélisation systématique le long de I’évolution stellaire.

Nous avons calculé des traces évolutives pour des modéles de différentes masses (de 1.05 a
125 Mg) et composition chimique, avec et sans overshooing. Nous avons calculé les fréquences
d’oscillation adiabatiques des modéles et nous avons analysé I’évolution des petites séparations le
long des traces évolutives.

Nous avons trouvé que dans tous les cas, les étoiles passent par une étape de leur évolution
pour laquelle les petites séparations pour les degrés ¢ = 0 et ¢ = 2 deviennent négatives dans la
gamme de fréquences considérée. Ce phénomeéne est lié & la signature d’un coeur riche en hélium.
Nous discutons des conséquences dans 'interprétation des fréquences acoustiques observées dans

les étoiles de type solaire.
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ABSTRACT

Aims. Several frequency combinations are widely used in the aisabyf stellar oscillations for comparisons between modal$
observations. In particular, the “small separations” calp ltonstraining the stellar cores. We showed in a previepeipthat they
can change sign, in contradiction with the “asymptotic tigcand that this behaviour could correspond to signatofesonvective
andor helium cores. Here we analyse this behaviour in detailysyesnatic modelling during stellar evolution.

Methods. We computed evolutionary tracks for models with various seagfrom 1.05 to 1.28,) and various chemical composi-
tions, with and without overshooting. We computed the aatiglpscillation frequencies of the models and analysevtbkition of
their small separations along an evolutionary track.

Results. We find that, for all cases, the stars go through a stage dthi@igevolution, where the small separations computed detw
degrees = 0 and ¢ = 2 become negative in the observed range of frequenciesb&hviour is clearly related to the signature of a
helium-rich core. We discuss the consequences for intémgref the acoustic frequencies observed in solar-type sta

Key words. stars: oscillations — stars: abundances — stars: evoldt&tars: planetary systems — Galaxy: kinematics and dyrsamic
Galaxy: open clusters and associations: general

1. Introduction occur in stellar outer regions (bottom of outer convectivees,
diffusion-induced helium gradients) may be characterisedgwin
to the reflexion of the acoustic waves on the stellar surface a
on the region of rapidly varying sound velocity. This is gene
. - ; ) . all ied with the help of the “ ndidirences”, defin
tive temperature. This has been discussed recently inl detai gzgn fnidy(:d” ; Vrt] f[ _ezpyno[ twiigﬁ %?eggteoscc?ﬁatigﬁs vsi?haz

H L0 — +1, —1, R4l
the case of the exoplanet-host stafor (Vauclair et al200§.  Jaring related to the acoustic depth of the transition I4geg.
Spectroscopic observations lead to valuesaf g, and [FéH],  5,9h1990 Monteiro & Thompsor998 Vauclair & Théado

which differ for different authors, according to the scale they usgyn4 castro & Vauclair2006. On the other hand, the transition
for the dfective temperature determinations. The associated %r9ers in the stellar internal regions are better éhar'metéms-

ror bars are quite large. In this framework, observing tloaiatic ing the “small separations”, defined@s, = v, —vn_1+2 (€.0.

oscillations of the star and determining the mode frequesnisi Roxburgh & Vorontsov1994. In a series of papers, Roxburgh
extremely helpful. & Vorontsov (see Roxburgh & Vorontsd®007, and references

Once the oscillations of the star have been observed | ; ;
- ; > i . rein) show how the presence of a convective core coutt lea
enou_gh (typically eight nights with HARPS)_, th(_e analysishod to oscillations in the small separations.
Fourier transform may lead to the determination of the ‘#arg ) )
separations”, defined @y, = vni1c — vne and to the iden- In a previous paper dedicated to the study of the exoplanet-

tification of the modes, as discussed in Bouchy et 200§. host star HD 52265 (Soriano et @007, we showed that in

Meanwhile, various evolutionary tracks are computed with d SOme cases the small separations, which should be positive i

ferent input parameters (mass, chemical compositionepres firSt approximation, could become negative. We explained ho

or not of overshooting, etc.). For a given set of parametaniy, this special behaviour was related to either a convective oo

one model may reproduce the observed frequencies satisfagnelium core with abrupt frontiers, resulting from the erese

rily (Bazot et al.2005 Soriano et al2007% Laymand & Vauclair ©f @ convective core in the past history of the star.

2007 Vauclair et al.2008. As shown in Vauclair et al.2009, In the present paper, we give a general analysis of these

the various models obtained in this way have similar gresiti for solar-type stars, with or without overshooting. We feed

and ages. The other parameters are constrained with th@helpur analysis on stars that have either a solar metallicityatrare

the spectroscopic observational boxes. overmetallic, which is the case of exoplanet-host starsshigsv
Asteroseismology can also give information about the intethat, along their evolutionary tracks, all stars go throagiiage

nal structure of the stars and, more specifically, aboutdgmns where the small separations between#hke0 and/ = 2 modes

where the sound velocity changes rapidly. This happensrin veecome negative, whether near the end of the main-sequence o

ious transition layers, such as the limits of convectivdaeg at the beginning of the subgiant branch. This leads to a spe-

or layers with strong helium gradients. The transition fayteat cial behaviour in the “echelle diagram”, which is obtained b

Asteroseismology has proved to be an excellent tool fordegi
stellar parameters more precisely than ever before: mgssta
dius, metallicity, helium abundance value, stellar grg\éffec-
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plotting the mode frequencies in ordinates and the samadireq 5.81( [Fe/H]G ‘
cies modulo the large separations in abscissae (e.g. Sa@iah r
2007. Instead of remaining parallel, as predicted by the asymp-

totic theory (Tassoul 980, a crossing point appears between the 4.0 L
¢ = 0and¢ = 2 curves. This may also happen betweenithel o
and¢ = 3 curves, but it is less frequent and we concentrate here 40k i
on the? = 0 and¢ = 2 case. g el
For comparisons with observations, this behaviour becomes — r
important if the crossing points correspond to frequenoéew 4.4 B i

the cut-df frequency of the acoustic waves, which is the highest
frequency for which the waves are reflected on the atmospheri e
regions. As this cut4® frequency depends on the characteristics [ e 1o
of the stellar outer regions and may vary from star to star, we
chose to study all the cases for which the crossing pointrsccu 3.80 5.78 3.76
below 3.5 mHz. Along the evolutionary track, we computed the log(Teff)
models for which this behaviour appears for the first time, fo 3.8 [[Fe/H]=0.30, V.
various masses, and give their ages. In the following, werref [ "G R
to these special models as “transition models”. As the appar t e T
tion of this behaviour is related to the radius of the convect 40r e
or helium core, negative small separations appear earlienw I
overshooting is introduced. o

This particular behaviour of the small separations could be o 4.2
used to derive the size of stellar cores and the presencesof ov e
shooting for stars at the end of the main-sequence. A digect a
plication to the exoplanet-host starArae will be given in a 4.4
forthcoming paper.

No
oV

2. Evolutionary tracks and models 3.78 3.76 3.74

We computed series of evolutionary tracks using the To@ous log(Teff)
Geneva Evolution Code (see Hui Bon HR@07, for a general 3.8 [ [Fe/H]=0.30, Yo

description of this code) with the OPAL equation of state and
opacities (Rogers & Nayfono2002 Iglesias & Rogers996 r
and the NACRE nuclear reaction rates (Angulo etl899. In 401
all our models, we included microscopididision as described L
in Michaud et al. 2009 and Paquette et al1986. r
The convection was treated in the framework of the mixing g 4.2 [
length theory and the mixing length parameter was adjused a —
inthe Sunz = 1.8 (Richard et al2004. Models were computed r \
for a range of masses from 1.05 to 11¢5. 4.4 [
We computed six series of models. The first three series t .
were computed without overshooting and the second three se- r L TTos
ries with overshooting at the limit of the stellar core. Hever-
shooting is described as an extension of the central comeect 3.78 3.76  3.74
zone by a lengtlw,, Hp, whereHp is the pressure height scale, \og(Teﬁ)
and a,y the overshooting parameter. In our computations, we

fixed aoy to 0.20. In each case, the three serigedifrom their Fig. 1. Evolutionary tracks computed for solar metallicity [F, (up-
abundances: per panel), overmetallicity [F¢H] = 0.30 with a helium abundance fol-

lowing the law of the chemical evolution of galaxi¥s (middle panel),

— Metallic and helium solar values. For the metallic valuegnd overmetallicity with a solar helium abundan¢g(lower panel).
the “old” Grevesse & Noels1093 abundances, compatibIeA” these tracks are computed without overshooting. Thesemsep-
with helioseismology, are usely = 0.7097.Yyy = 02714, - LRt Lob Lo o L e ack st model
Zini = 0.0189 (Fig.1, upper panel, and Tablefor the case ¢ \which we found negative small separations below 3.5 nHe
without ovgrshootlng, F_IgZ, upper panel, and Tabk for characteristics of these models are displayed in Tabi8s
the case with overshooting).

— Overmetallic abundance [F¢] = 0.30, and helium value
computed as for the chemical evolution of galaxies, namely Fig. 2, lower panel, and Tablé for the case with overshoot-
dy/dz = 28 + 05: X,y = 06648, Yy = 0.3027, ing).

Zini = 0.0324 (Izotov & Thuar004 (Fig. 1, middle panel,
and Table for the case without overshooting; Figy.middle We computed adiabatic oscillation frequencies for a langan
panel, and Tablé for the case with overshooting). ber of models along each evolutionary track, using the PULSE

— Overmetallic abundance [A4] = 0.30, and the solar helium code (Brassard et all992. The oscillation frequencies were
valueYsy: Xini = 0.6961,Yi, = 0.2714,7;,; = 0.0325 (Fig.1, computed for degrees= 0to¢ = 3, which are the only degrees
lower panel, and Tabl8 for the case without overshooting;observable for solar-like stars, because of the lack ofiapat

No |
oV |
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stellar age. For each computed track, we picked up the “tran-
sition model” for which the frequency of the crossing pomit i
3.5 mHz. These models are represented by crosses inlkigsl

2, and their characteristics are given in Tahllds 6.

3. Analysis of the results

log g

| A first analysis of the possibilities of negative small sepians
- in stars was given in Soriano et aRQ07 for the specific case
o 1 of the exoplanet-host star HD 52265. When we computed mod-
els for this star, taking spectroscopic constraints intcoaat,
we were surprised to find two models that showed this specific
380 378 376 behaviour: one model at the end of the main sequence with a
' , ' mass of 1.3IM,, which had a convective core, and one model
log(Teff) at the beginning of the subgiant branch with a mass of M20
3.8 [ [Fe/H]=0.30, Y5 4 ] in which the convective core, present during the main secgien
r T had disappeared. For both cases we realised that the maonrea
for the negative small separations was related to the hititrhe
content of the cores. The basic role of convection in thipeet
was its action of concentrating helium inside a sharp corsgu
the main sequence.

We showed how negative small separations could be a signa-
ture of the size of a helium core, as well as that of a convectiv
core when it is still present.

We give below a more complete analysis of the results we
obtained by doing systematic studies of thiget for solar-type

‘ : ] stars. We first recall useful theoretical points, then weuss
378 376 374 our computational results.

\Og(TeﬁC) 3.1. Th ical lysi:
3.8 [Fe/H]=0.30, ¥, ] .1. Theoretical analysis

1.05
1

40F

42t

log g

4-4j i1.25 -

o} . .
In all our models, the acoustic frequencies were computed pr

cisely using the PULSE adiabatic code (Brassard e1292).

The results take the particular features of the stellarimrtginto
account. That the small separations become negative in some
cases is real.

This seems surprising at first sight because it contradicts
what is usually called “asymptotic theory”, as developed by
Tassoul 1980. According to this analytical description of the
oscillations, the large separations should be constantaleq
to half of the inverse of the acoustic time, defined as the
time needed for the acoustic waves to cross the stellargadiu
Meanwhile, the small separation should vary quite slowlgl an

3.78 5.76 3.74 remain positive. Although these approximate expressiomaeat
log(Teff) used in real computations, they are very useful for undedite
i : ) ) the underlying physics.
Fig. 2. Evolutionary tracks computed with the same hypothesis as in - ag giscussed in Soriano et aq07, the asymptotic theory
Fig. 1 but with overshooting. Here, the overshooting parametixesl has been derived with some assumptions that are no longér val

asaq, = 0.20. The masses represented are the same ones asin®iy. . th tudvi Th t drastic of th
each evolutionary track, we have represented the “transitiodel” by In the cases we are studying. The most drastic of these assump

crosses, or first model from which we have negative smallratipas  tions is related to integrals that should be computed betwee

below 3.5 mHz. The characteristics of these models areayisdlin the internal turning point of the waves and the stellar sur-
Tables4—6. face, whereas they are replaced by integrations from zepo to

This means that the sound velocity at the turning point is as-
) ) sumed identical to that in the stellar centre. This asswnps
resolution. We only kept frequencies between 1.5 and 3.5, migmpletely wrong in stars with convective cores, and it bees
corresponding to the typical observational range for stige \yorse and worse as the helium-to-hydrogen ratio increases.
stars. Their radial orders range between 4 to 100. Usingth@gcond important assumption is that the large separatoorzs f

frequencies, we computed the small separations for eacleimagequencies and all modes are assumed identical to
and analysed in what conditions these quantities can become

negative. For all evolutionary tracks, we found models \gtike Rgr1?
small separations become negative at some frequenciesh wHio = [Zf ?] ’
means that th& = 0 and{ = 2 lines cross over at a given

pointin the echelle diagram (cf. Fig, for example). In all cases, This is not correct, as thé # 0 modes do not travel down to
the frequencies of these crossing points decrease forasioig the stellar centre. They are trapped at the turning pgisb that

40F

42}

log g

441 .
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Fig. 3. Small separationsipper-left panel), echelle diagramupper-right panel), large separationsdwer-left panel), and integral (r) (lower-right
panel) for a model with a solar metallicity, 1.28l, and 3.683 Gyr. It is a main sequence model with a convective. ¢dere the integrall(r),
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Table 1. Parameters of the “transition models” computed withoutrsiveoting, with solar metallicity [F&l], and solar helium value (FidL,
upper panel).

M*(Mo) Age (Gyr) Xc Yc R*(Cm) L,/Lo IOg Tert IOg g Rec/R tec (5)
1.05 7.3 <10* 0.9758 9.07e10 1.854 3.771 4.332 (097) (124.4
1.10 6.0 <10* 09764 9.54e10 1.913 3.779 4.268 (0@7) (128.6)7
1.15 4.9 <10* 09785 10.12e10 2.681 3.788 4.176 (0W6) (127)®
1.20 3.7 0.1462 0.8338 9.87el0 2579 3.789 4216  0.05 113
1.25 3.0 0.1986 0.7817 10.30e10 2.992 3.796 4.196  0.06 123.7

@ The values in parenthesis correspond to the cases whererihective core has disappeared, leaving a helium core Withpalimits; here the

values correspond to the linear radii of the helium cores.
® The values in parenthesis correspond to the acoustic riitliedielium cores.

Table 2. Same as Tabl# for the overmetallic models ([[Ad] = 0.30) with a helium mass fractior (Fig. 1, middle panel).

M,(Mo) Age (Gyr)  Xc Yc Ri(cm) L.Ls logTer logg Ree/R 1 (S)
1.05 7.6 <104 0.9567 8.75e10 1.511 3.757 4.263 (0.07) (121.6)
1.10 5.7 0.0462 0.9173 8.79e10 1.594 3.761 4.279 0.05 98.2
1.15 4.7 0.1058 0.8588 9.15e10 1.819 3.767 4.263 0.06  113.1
1.20 3.7 0.1760 0.7893 9.50e10 2.117 3.776 4.250 0.06 126.4
1.25 3.1 0.2204 0.7451 9.98e10 2481 3.782 4.224 0.07 140

Table 3. Same as Tabl# for the overmetallic models ([[Ad] = 0.30) with a helium mass fraction, (Fig. 1, lower panel)

M,(M:)  Age (Gyr) Xc Yc R.cm) L./Lo logTes logg Rec/R tec (S)
1.05 9.7 <10% 0.9545 8.52e10 1.294 3.746 4.285 (0.06) (104.6)
1.10 7.9 <10 0.9565 8.94el0 1.536 3.754 4.264 (0.06) (108.1)
1.15 6.6 <10% 0.9609 9.52e10 1.877 3.762 4.229 (0.06) (111.4)
1.20 4.9 0.1220 0.8427 9.30el0 1.848 3.765 4.267 0.05 108
1.25 4.0 0.1787 0.7864 9.70el0 2.146 3.773 4249 0.06 122.5
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Table 4. Parameters of the “transition models” computed with oveosing, with solar metallicity [F&1], and solar helium value (Fi@, up-
per panel)

M.(Mo) Age (Gyr)  Xc Yc Ri(cm) L./Lo logTer logg Re/R tec (5)
1.05 7.3 <10* 09758 9.07el0 1.854 3.771 4332 (607) (124.4P
1.10 5.5 0.2285 0.7514 9.02¢10 1.896 3.775 4.256  0.06 116.8
1.15 438 0.2369 0.7430 9.67e10 2284 3.780 4.215 0.07 129.7
1.20 42 0.2429 0.7371 10.28¢10 2.723 3.784 4.174 0.07 139.9
1.25 3.7 0.2472 0.7329 11.04e10 3.223 3.789 4.136  0.07 148.1

@ The values in parenthesis correspond to the cases whererthective core has disappeared, leaving a helium core Withpalimits; here the
values correspond to the linear radii of the helium cores.
® The values in parenthesis correspond to the acoustic ritliedrelium cores.

Table 5. Same as Tablé for the overmetallic models ([Ad] = 0.30) with a helium mass fractior (Fig. 2, middle panel).

M*(Mo) Age (Gyl’) XC YC R, (Cm) L*/Lo |0g Tef IOg 9 RCC/R tec (S)
1.05 7.6 <10* 0.9567 8.77e10 1.516 3.757 4261 (0.07) (121.6)
1.10 6.3 0.2107 0.7539 9.05e10 1594 3.757 4.258 0.07 136.4
1.15 5.4 0.2179 0.7468 9.58e10 1.912 3.763  4.223 0.07 146.5
1.20 4.7 0.2232 0.7418 10.20e10 2.277 3.769 4.189 0.07 155.4
1.25 4.1 0.2293 0.7358 10.83e10 2.691 3.773 4.153 0.07 161.3

Table 6. Same as Tablé for the overmetallic models ([[Ad] = 0.30) with a helium mass fraction, (Fig. 2, lower panel).

M*(MO) Age (Gyl’) XC YC R* (Cm) L*/Lo |Og Teﬁ' IOQ 9 RCC/R tcc (S)
1.05 9.7 <10* 0.9545 8.54el0 1.298 3.746 4284 (0.06) (104.4)
1.10 8.0 <10* 0.9565 8.97e10 1543 3.753 4.261 (0.06) (107.7)
1.15 6.6 0.2267 0.7379 9.20e10 1.627 3.754 4.259 0.07 136.3
1.20 5.7 0.2347 0.7301 9.75e10  1.938 3.761 4.227 0.07 144.8
1.25 5.0 0.2402 0.7248 10.35e10 2.290 3.766 4.192  0.07 155.6

for each mode, integral) should be computed fromto R, not boundary of the core when the helium over hydrogen ratio is

from O toR. As a consequence, the mean large separation fohigh enough. This is due to the resulting rapid variationhaf t

modec is larger thamyvg, due to the smaller integral. Thifect sound velocity, which is significantly lower in the core thaa

can be important if the sound velocity decreases strongllggn pected from simple extrapolation below the outer layershis

central regions. case, the sign inversion in the integral igfstient to explain why
Following Tassoul 1980, but relaxing these assumptionsthe small separations become negative (B)g-The frequency

Soriano et al. 2007 derived the following approximate expres{for which this occurs corresponds to that of the 2 waves for

sions for thet = 0— ¢ = 2 and for the/ = 1 - ¢ = 3 small which the turning pointis at the core boundary.

separations: In other cases, it may happen that the integral value changes

abruptly at the core boundary, but not enough to become posi-

R
Svop = (n + 1 + a) (Avo — Avp) — _6Ava f }d_cdr (2) tive. Then, a slight dference between the large separations for
4 An2vn 12 Jr, T AP the ¢ = 0 and thef = 2 modes may be enough to lead to the
Avy inversion of the sign of the small separations (R3y. In this

v Dy ia Tar case, the frequency where this behaviour occurs may belgligh
ni n-13/Mn different from that related to the core boundary.
wheren is the radial order of the modes, corresponds to a  As a conclusion, that the small separations change sign is
surface phase shift, antilvg, Av1, Av,, and Avs are the large related to the core boundary and may be physically undedstoo
separations computed respectively for the degfeesO, 1, 2, However the use of this sign inversion to derive the corecire
and 3. only be done with precise model computations.
From now on, we basically concentrate on theg, separa-
tions, which are the most relevant for our purpose. We can se

e ) .
that the integral (r) = fr lR %ﬂ—fdr plays an important role in the 8.2 ';\g i’{g;stg;gfﬁgiz separations along

computations of the small separations. Using the real baynd
valuer; instead of zero can lead to significant changes in the féigures5 to 7 present the internal parameters for three models
sults. Also the dierence between the large separations for ttaong an evolutionary track of 1.1, with [Fe/H] = 0.30, with-
¢ = 0 and thef = 2 modes, which vanishes in the asymtotic thesut overshooting. The first model lies on the main sequence, i
ory, can be important, even if itis small. Indeed thifelience is a situation where the small separations are always positive
multiplied by the radial ordem which can be significant for the the considered frequency range (1.782 Gyr, B)gThe second
considered modes (of order 30). model is more evolved, and the small separations for theegsgr
We will see below that for some models, the integrdl = 0 — ¢ = 2 become negative at a frequency of 3.4 mHz
I(r), which is generally negative, may become positive at ti{¢.654 Gyr, Fig.6). It corresponds to what we have called the

R
v ~ (N+ g +0)(Avi=Avs) +( 6Avs ) f 1 3
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“transition model”. The third model is still more evolved te  discussed previously, they generally appear for frequsnicr
subgiant branch (5.937 Gyr, Fig). which the turning point of thé = 2 waves corresponds to the
In each figure, four dierent graphs are presented: thedge of the core. The relation between the frequencies of the
small separations (upper-left panel), the echelle diadtarper- waves and their turning points is given by (see Soriano et al.
right panel), the sound speed profile (lower-left panelyl e 2007
integrall (r) (lower-right panel). o(r)
At the beginning of the main sequence (model presentgay = —= \/¢(£ + 1), (4)
in Fig. 5), the convective core of the star is still small r
(Ree/R = 0.03). The central helium abundance is low and thetgherev is the frequency of the considered modehe radius,
is no discontinuity in the sound speed profile at the centteef andc(r) the sound speeed. So that, for the= 2 waves, the
star. The integral(r) is negative in the whole star. In that casegritical frequency for which the turning point is at the cedge
the small separations, are positive for the full range of fre- is approximately
guencies considered, and there is no crossing point in thedlec c(Red)
diagram. ve =~ 0.4 . (5)
When the age of the star increases, the values of the small Rec
separations decrease. The convective core develops, aral tAlthoughc(Rec) may slightly vary from model to model, it is not
is more helium in the centre of the star. A discontinuity ie thsurprising to find that fixed values of corresponding to mod-
chemical composition and in the sound speed profile appeas. with similar values oRc.. As a consequence, this behaviour
The model shown in Figs is the first model for which we found appears earlier for more massive stars and for models with si
negative small separations below 3.5 mHz. We call it thengra ilar sizes, but dierent luminosities, féective temperatures, and
tion model” and show its position as a cross on the correspgndgravities.
track in Fig.1. The convective core is larger{/R = 0.06) than
for the previous model. We can see the discontinuity in thedo 3
speed profile (Figs, upper-left panel). As a consequence, the in-
tegrall (r) changes drastically between= 0 andr = r; = Rc.  Tables1 and 4 present the parameters of the transition mod-
Here it does not change its sign but, as discussed befoveyits els computed with the solar composition (here we use the
ations are large enough to lead to negative small sepasaiitie  Grevesse & Noeld993 composition, compatible with helio-
lines¢ = 0 and¢ = 2 cross in the echelle diagram. seismology). As will be discussed below, TaBlacludes over-
In the third model presented in Fig@, the convective core shooting, which is not the case for TallleTables2 and5 corre-
has disappeared, leaving a helium core. There is still apshapond to models computed with a larger abundance of metals
discontinuity in the sound speed profile at the edge of the cdfFe/H] = 0.30) and a helium value following the metallicity-
(Fig. 7, lower-left panel), and the small separations chandelium relation obtained for the chemical evolution of gida
sign at a lower frequency than for the previous model (Fig. (Izotov & Thuan2004. Finally Tables3 and6 correspond to
upper-left panel). models with the same overmetallicity but with a solar helium
The frequencies at which the small separations become nagundancé’,.
ative go on decreasing while the star evolves along the anbgi  The strongestféect of overmetallicity is to move the evo-
branch, until the stellar structure begins to change deeplly Iutionary tracks to lower fective temperatures. This is true for
an increase in the outer convective layers and a shrinking lafth helium values. In the case of the large helium massdmact
the core. A discussion of this evolutionary stage is beydwed tthe ages of the overmetallic transition models are simdahée
scope of the present paper and will be given elsewhere. Heresase of solar values; however, this corresponddierdint stages
concentrate on the main sequence and early subgiant phase®f evolution. For example, the models of 1.0/, presented in
Tablesl and2 have similar ages, but the one with overmetallic-
ity and large helium abundance (Talgis still on the main se-
quence with a convective core, whereas the one with solar-abu
Tablesl to 6 present the parameters for the “transition modelgtances (Tabl&) is already on the subgiant branch, with a helium
for various physical assumptions. Let us recall the meaning core but no convective core anymore. As can be checked in the
these models. As discussed in the previous section, thedreq tables, their luminosities fiective temperatures, and lggare
cies for which the small separatiofigg, change sign decreaseconsequently quite ferent.
with increasing age along an evolutionary track. The trtéorsi For the case of overmetallic models with a solar helium
model is arbitrarily defined on each track as the one for whiébundance, the ages of the transition models are higheifdhan
this characteristic frequency is about 3.5 mHz. The intepés models with solar metallicity. As for the solar case, the legs-
comparing such specific models is that it helps in analysigfye models are already on the subgiant branch with no cenvec
the influence of parameters like stellar mass or chemidije core left, but their luminosities andfective temperatures
composition on the behaviour of the small separations. are lower.
In each table, the results are presented for the same five
masses, between 1.05 and 1125. We can see that the age
of the transition models decrease for increasing masseésis'h
not only due to the more rapid evolution time scales, as the cés discussed in Sect. 2, overshooting is added as an exterfsio
responding helium mass fractions also decrease with iscrga the convective core, with a thickness equal to 0.20 timepitbg-
mass. On the other hand, we can see that the total radii of e height scale. Figur8s10present the internal parameters of
models, as well as the radii of their convective or heliumesor stars along an evolutionary track of 1.0, [Fe/H] = 0.30 with
do not show strong variations with mass. overshooting. These figures are directly comparable to. Bigs
These results are quite understandable if we remember thevhich presented the same parameters for stars without over
reason for the appearance of the negative small separafisnsshooting. When overshooting is added, the radius of the anixe

4. Influence of the chemical composition.

3.3. Influence of the stellar mass

$3.5. Influence of overshooting
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central core (convection plus overshoot) is increased aottle observed acoustic frequencies. Among the frequency cambin
negative small separations appear for lower frequencies. tions that have been proposed to test stellar interiors'stinell

The overshooting cases are presented in Tabtes6. The separations”, which represent the frequendledénces between
transition models appear at similar ages as for the cashsutit modest, n, and¢ + 2, n — 1, are known to give important hints
overshooting. However, as can be seen in Eithis corresponds about the stellar cores.
to a relatively earlier stage on the main sequence, as tHa-evo In the present paper, we have shown that the small separa-
tion time scales are longer in the case of larger mixed zamestions, which should, in a first approximation, have a positiv
the stellar centre. sign, may become negative during stellar evolution. Moegov

In the overshooting case, due to the larger core radius sthe this behaviour occurs systematically for solar-type saasmay
cillations predicted for the small separations (Bazot & &fair become observable at the end of the main-sequence or at-the be
2004 and references therein) begin to appear clearly (Bigad ginning of the subgiant branch for tife- 0 — ¢ = 2 separations.
10). For example, in the case of 1.0\, 6.793 Gyr (Fig.10), It also occurs for the = 1 — ¢ = 3 separations, at higher fre-
the small separations fdr= 0 — £ = 2 begin to decrease for quencies that are generally outside the observing rangehiSo
increasing frequencies, become negative at1.8 mHz, go on reason, we concentrated on the- 0 — £ = 2 ones. We found
decreasing, go through a minimum at 2.7 mHz, and then begirthat this dfect is directly related to the presence of a helium
increase. They eventually become positive again, for aigaqy core, itself induced by convection in the central stellajioas.
higher than 3.5 mHz. Although convective cores by themselves lead to a significan

This behaviour is related to partial reflexion of the wavedecrease in the sound velocities in the central stellabrsgithe
inside the mixed core, and the modulation period (in the freesulting gradients are not ficient to inverse the sign of the
quency space) is of the order of the inverse of the acoustie tismall separations, until enough helium has accumulated. At
corresponding to the core boundary (given in the last colomnthe end of the main sequence, or at the beginning of the sutbgia
Tablesl to 6).That we only observe this behaviour for modelbranch, the chemical gradient induces a much larger sound ve
with overshooting is due to the increase in the core sizengad locity gradient than convection alone and leads to negatival|
to a decrease in the modulation period. separations in the observing frequency region. When thdissa

at the beginning of the subgiant branch, the convective lcase
disappeared but theffect continues due to the remaining he-

4. Summary and discussion . : ; X
y lium core. From then on, this behaviour goes on, until thieste

As powerful as asteroseismology may be, it will always givetructure becomes strongly modified on the subgiant branch.

much less precise results about stellar internal strudtusa The occurrence of negative small separations stems from the

helioseismology does for the Sun. While more than ten milodes of diferentf not seeing exactly the same stellar regions.
lion modes can be identified for the Sun, only tens of modé&s particular, while the/ = 0 modes travel down to the stel-
may be observed for stars. In this framework, skilled resipéar centre, thee = 2 modes travel between the stellar surface
are needed to better characterise the stellar structwastfre and a “turning point” that depends on its frequency. Modeh wi
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Chapitre 5

Etude de 51 Peg

51 Peg est la premiére étoile autour de laquelle une planéte extrasolaire a été
découverte par Mayor & Queloz (1995). Cette découverte faisait suite & un an d’ob-
servations avec le spectrographe ELODIE, a I’Observatoire de Haute-Provence.

La planéte est une géante gazeuse orbitant & 0.052 UA de 'étoile. Sa masse est
de 0.468 M ; et sa période orbitale 4.23 jours.

Nous avons réalisé des observations de cette étoile avec le spectrographe SOPHIE
en Aott 2007. Nous avons détecté pour la premiére fois les oscillations de cette étoile,
elles ont une période de 'ordre de 9 minutes.

L’analyse compléte de ces données est encore en cours. Nous présentons dans ce
chapitre les premiers résultats.

5.1 Paramétres stellaires

Les paramétres externes de cette étoile ont été déterminés par 6 groupes d’obser-
vateurs différents, grace a des données spectroscopiques. Ces valeurs sont présentées
en Table 5.1.

Les valeurs données pour la métallicité sont trés proches (0.20 et 0.23) et cing
des groupes d’observateurs s’accordent méme sur [Fe/H|—0.20. Les valeurs données
pour la gravité ou la température effective varient un peu plus selon les auteurs.

Les boites d’erreurs spectroscopiques sont représentées en Figure 5.1.

51 Peg a une magnitude visuelle de 5.49 (Simbad Astronomical Database). La
nouvelle parallaxe Hipparcos dérivée par van Leeuwen (2007) est de 7 = 64.09 +
0.38 mas. Nous en avons déduit une magnitude visuelle de My = 4.52 4+ 0.05. En
prenant en compte les corrections bolométriques données par Flower (1996), et avec
une magnitude absolue bolométrique de My, = 4.75 (Andersen, 1999) pour le
Soleil, nous avons trouvé pour 51 Peg une luminosité de log (L/Lg)= 0.13 £ 0.03.
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TAB. 5.1: Températures effectives, gravités et métallicités observées pour 51 Peg.

Terr (K) log g [Fe/H] Reference
5750450 4.25+0.05 0.23+0.05 HL03@
5786+44  4.45+0.06 0.20+0.03 FV05®
5804436  4.4240.07 0.20£0.05  SIM04©
5779415  4.304+0.03 0.20£0.02 TOSKS05(®
5789+100 4.344+0.10 0.20+0.10  BFL03®
5654470 4.27+0.10 0.20£0.10  CZ06\)

References : \® Heiter € Luck (2003); ® Fischer & Valenti (2005); (©) Santos et al.
(2004b) ; D Takeda et al. (2005); ©) Bensby et al. (2003); ) Chen & Zhao (2006).

5.2 Le spectrographe SOPHIE

5.2.1 Description générale

Depuis plusieurs années, les mesures spectroscopiques de vitesses radiales ont
apporté des résultats significatifs dans les domaines de la recherche d’exoplanétes
et de 'astérosismologie. Dans ce contexte, et en tenant compte des limitations du
spectrographe ELODIE (Baranne et al., 1996) et des performances de HARPS (Pepe
et al., 2002; Mayor et al., 2003), la construction de SOPHIE! a été décidée (Bouchy
& The Sophie Team, 2006). Les conditions majeures étaient d’améliorer 'efficacité
globale, la résolution spectrale et la précision Doppler par rapport & ELODIE.

Ce spectrographe échelle a dispersion croisée a été installé sur le télescope de
1.93 m de I’Observatoire de Haute Provence (OHP) en Juillet 2006, et ouvert a la
communauté scientifique en Novembre 2006. Nous ’avons utilisé au cours de I’été
2007.

SOPHIE joue un role important dans le suivi de la mission spatiale CoRoT, en
caractérisant les candidats exoplanétes découverts (e.g Barge et al., 2008; Bouchy
et al., 2008; Deleuil et al., 2008).

5.2.2 Caractéristiques techniques

SOPHIE est un spectrographe échelle alimenté par deux ensembles de fibres
optiques séparés. Chacun d’entre eux est constitué de deux ouvertures circulaires de
3 arcsec de diamétre, séparées par 1.86 arcsec dans le plan focal. Ces deux jeux de
fibres correspondent a deux modes d’observation différents :

thttp ://www.obs-hp.fr/www/guide/sophie/sophie-eng.html
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F1G. 5.1: Boites d’erreurs spectroscopiques pour 51 Peg, pour les deux valeurs de métalli-
cité : [Fe/H|=0.20 : Fischer & Valenti (2005) (triangles), Santos et al. (2004b) (losanges),
Takeda et al. (2005) (croiz), Bensby et al. (2003) (astérisques), Chen & Zhao (2006) (tri-
angles noirs) ; et [Fe/H|—0.23 : Heiter & Luck (2003) (cercles noirs).

e un mode HR (High Resolution) : mode a haute résolution spectrale, qui permet
d’atteindre R=75000 via une fente en sortie de fibre.
e un mode HE (High Efficiency) : mode a haute efficacité qui permet d’atteindre
R=4000, utilisé en particulier pour observer les objets faibles.
Pour chacun des deux jeux de fibre, une seconde fibre est présente et peut étre
utilisée pour une mesure simultanée du fond du ciel ou de la lampe Thorium Argon.
On peut ainsi suivre et éviter toute dérive instrumentale.

Le principe de calibration du spectre en longueur d’onde suit la procédure utilisée
pour HARPS ou ELODIE. Une calibration est faite en début de nuit en réalisant
le spectre soit d’une lampe Tungsténe, soit d’'une lampe Th-Ar a travers les deux
fibres. Le domaine spectral couvert se situe entre 387 et 694 nm.

Les mesures étant extrémement sensibles aux dérives instrumentales, il a été
nécessaire d’assurer la stabilité de I'instrument. Pour cela, le spectrographe est en-
fermé dans une piéce isolée ou la température est régulée (stabilisée & £+ 0.01 °C)
et ’humidité sous controle. On évite ainsi toute dérive due a des variations de pres-
sion atmosphérique et de température. Ces précautions peuvent malgré tout ne pas
suffire, nous en avons fait ’expérience pendant nos observations avec un arrét de
la régulation de température dans le local SOPHIE pendant quelques heures, qui a
entrainé une importante dérive instrumentale...
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TAB. 5.2: Caractéristiques techniques du spectrographe SOPHIE.

Design optique Spectrographe échelle a dispersion croisée

Champ sur le ciel 3 arcsec
Résolution typique 40000 en mode HE
75000 en mode HR
Domaine spectral 387 nm - 694 nm
Détecteur 1 CCD EEV 2kx4k (61 x 31 mm)

taille du pixel : 15um

SOPHIE posseéde un logiciel de réduction de données (DRS) basé et adapté sur
celui de HARPS, les spectres sont donc réduits en temps réel pendant les observa-
tions. La table 5.2 résume les principales caractéristiques de I'instrument.

5.3 Les observations

Nous avons effectué des observations sismiques de 51 Peg du 6 au 15 aoit 2007
a I’Observatoire de Haute-Provence (OHP).

TAB. 5.3: Journal des observations de 51 Peg :

Date Nombre de  Durée (h) S/N o (m/s)

mesures (& 550nm)
2007/08/06 49 2.85 01-158 3.88
2007 /0807 11 0.48 51-115  2.43
2007/08/08 156 6.44 70-120 1.98
2007/08/09 124 5.09 63-111 2.50
2007/08/10 159 6.80 105-192 3.31
2007/08/11 165 6.82 130-204 5.35
2007/08/12 172 7.24 55-178 5.62
2007/08/13 122 6.79 50-178 5.49
2007/08/14 23 6.42 56-179 3.94

Le temps d’exposition était de 120 s, auxquelles il faut ajouter les 22 s nécessaires
a la lecture du CCD.

Ces observations ont été réalisées en mode HR avec pose simultanée de la lampe
Th-Ar. Nous avons ainsi pu suivre pendant les nuits la dérive instrumentale.
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Un résumé de la campagne d’observations est donnée en Table 5.3.

Nous avons obtenu au total 1014 mesures avec un rapport S/N supérieur a 50.
Les deux premiéres nuits ainsi que la derniére donnent peu de mesures, a cause du
mauvais temps. Les nuits du 11, 12, et 13 aott présentent une trés forte dispersion.
De plus, certaines nuits montrent une dérive importante, notamment vers le 13 aott
ot des problémes techniques (régulation de température) ont entrainé d’importantes
valeurs du drift.

51Peg SOPHIE
/l\ ﬁ_\\ A

-a3.15 | /N /]
A / s
o1 /]
‘;‘ 233 - / \ ’/ \ / -
i //j \\s// i /}-i ]

0 50 100 50 200 250
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Fi1G. 5.2: Vitesses radiales mesurées pour 51 Peg. La ligne en traits pleins correspond a
Uorbite de la planéte.

La courbe des vitesses radiales est présentée en Figure 5.2, pour les neuf nuits
d’observations. On voit clairement I'influence de la planéte, avec une période d’en-
viron 102 heures. Sur le zoom de la Figure 5.3, qui montre les mesures de vitesse
radiales de la troisiéme nuit, la pente globale correspond aussi a l'influence de la
planéte. On remarque des oscillations trés nettes, avec une période de l'ordre de
9-10 minutes.

5.4 Traitement des données

Nous avons calculé la transformée de Fourier des vitesses radiales pour obtenir
le spectre en puissance de 1’étoile. Il est présenté en Figure 5.4.

Nous avons aussi calculé le spectre de la fenétre d’observation. Il est présenté
en Figure 5.5. Ce sont les alias du jour, avec un écart en fréquence de 11.6 pHz,
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Fi1G. 5.3: Zoom des mesures de vitesses radiales (nuit du 08 aodt 2007). La pente globale
correspond a l'influence de la planéte.

qui correspond a une période d’un jour. En effet, l'alternance jour/nuit entraine
I’apparition dans le spectre de pics qui ne correspondent pas a des fréquences réelles.
Ces pics ont des amplitudes importantes. Ici, Pamplitude de alias est égale a 87 %
du signal réel (voir Figure 5.5). Ces “faux” pics doivent étre éliminés du spectre.

Nous avons entrepris un premier essai de reconnaissance des pics réels et de leur
identification, pour les comparer aux modeéles. Ce travail n’est pas simple car les
données obtenues ne sont pas aussi bonnes que pour g Arae ou ¢ Hor. Nous avons
fait plusieurs essais d’identification des modes.

Pour cela, nous avons fait glisser la transformée de Fourier de la fenétre d’obser-
vation (Figure 5.5) sur le spectre. Cela nous a permis de repérer les pics principaux
(i.e. ayant la plus grande amplitude) et leurs alias. Nous avons ensuite utilisé le
logiciel Period04 (Lenz & Breger, 2005) pour soustraire ces pics.

Period04 soustrait dans le domaine temporel une ou plusieurs sinusoides ayant la
ou les fréquences identifiées. Au cours de cette étape, le logiciel procéde également
a une optimisation des paramétres de tous les modes déja identifiés (fréquence,
amplitude, phase), grace une méthode des moindres carrés. Ce sont donc en réalité
des sinusoides correspondant & ces parameétres optimisés qui sont soustraites de la
série temporelle. On obtient alors un spectre “nettoyé”, sur lequel on peut identifier
de nouveaux pics qui n’étaient pas visibles auparavant.

Nous avons appliqué cette méthode sur tout le spectre, ce qui nous a permis de
repérer 21 modes, et de déterminer une grande séparation moyenne de 95.5 pHz.
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F1G. 5.4: Spectre en puissance des mesures de vitesses radiales de 51 Peg. Malgré un spectre

tres bruité, il est possible d’identifier une vingtaine de modes dans la zone caractéristique
des oscillations.
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Fi1G. 5.5: Transformée de Fourier de la fenétre d’observation.

Avec 'aide de modéles théoriques, nous avons tenté d’identifier ces modes et de
dresser un diagramme échelle observationnel. Les résultats obtenus sont donnés dans
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TAB. 5.4: Fréquences identifiées dans le spectre en puissance de 51 Peg et tentative d’ide-
tification de leur mode.

n (=0 (=1 (=2 (=3

7 ... ... .. 1923

18

19 ... 2008 ...

20 2.061 2.146 2.102 ...

21 2154 ... 2242 2.285

22 .. .. 2337

23 2436 ... 2.347

24 2529 ... 2.442

25 .. 2580 2.625

26 2.632 . ..

27 .. ... (2.860)

28 ... .. 20916

30 3.020 ... 3.113 (3.057)
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Fi1G. 5.6: Diagramme échelle observationnel de 51 Peg. Les lignes en tirets correspondent
a l'un des modéles de comparaison (voir texte).
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la Table 5.4 ainsi que sur la Figure 5.6. Le diagramme échelle de I’'un des modéles de
comparaison est aussi donné sur la Figure 5.6, a titre indicatif. Il s’agit d’un modéle
de 1.10 Mg, avec [Fe/H|=0.20, et une abondance d’hélium suivant la loi d’évolution
chimique des galaxies (Izotov & Thuan, 2004).

Une étude compléte des modéles théoriques, compte-tenu des divers paramétres
stellaires (M, |Fe/H|, Y), et leur comparaison aux observations, sera menée ultérieu-
rement.

Cette étude observationnelle de 1’étoile 51 Peg, depuis 'acquisition des données
a I’Observatoire de Haute-Provence jusqu’a la caractérisation des modes, représente
une initiation aux processus de base de I'astérosismologie, ainsi qu'un complément
aux travaux de modélisation présentés dans les autres parties de cette theése.






Chapitre 6

Analyse sismique de p Arae

it Arae est une étoile de type solaire possédant quatre planétes. Des observations
de cette étoile ont été effectuées en 2004 avec le spectrographe HARPS pour obtenir
les mesures de vitesses radiales de cette étoile. Une premiére analyse sismique a
été réalisée par Bazot et al. (2005). Leur but était de déterminer origine de la
surmétallicité de I’étoile.

Pour ce faire, ils ont calculé des modéles avec deux hypothéses différentes pouvant
expliquer ’excés en métaux observé : une surabondance primordiale, déja présente
dans le nuage protostellaire, ou de ’accrétion de matériel planétaire sur 1’étoile.

Les résultats obtenus n’ont pas permis de déterminer clairement cette origine.
Les différences entre les modéles calculés n’étaient pas assez nettes pour permettre
de trancher entre les deux scénarios.

Depuis, d’autres études ont permis de montrer que la surmétallicité observée
des étoiles centrales de systémes planétaires devait étre primordiale (Vauclair et al.,
2008; Castro et al., 2009).

Nous présentons dans ce chapitre une nouvelle analyse sismique de cette étoile.
Nous avons pris en compte la nouvelle valeur de la parallaxe Hipparcos et nous
avons également testé des modeles avec overshooting a la limite du coeur. Le but
est de déterminer les parameétres de 1’étoile, avec plus de précision qu’en utilisant la
spectroscopie seule, et de donner des contraintes sur la structure interne.

6.1 Parameétres stellaires

6.1.1 Le systéme planétaire

L’étoile p Arae (HD 160691) est de type G3 IV-V. Elle est au centre d'un systéme
de 4 planétes dont les caractéristiques sont données en Table 6.1.
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La premiére planéte autour de p Arae (HD 160691b) a été découverte par Butler
et al. (2001), grace aux données obtenues avec UCLES. Les paramétres orbitaux de
cette planéte ont été corrigés par Jones et al. (2002), aprés avoir fait des observations
supplémentaires avec le spectrographe UCLES (Anglo-Australian Observatory). Ces
nouveaux modeéles képleriens ont également révélé la présence d’un second compa-
nion (HD 160691e) dont les paramétres étaient faiblement contraints, et qui a été
confirmée McCarthy et al. (2004), grace a de nouvelles données UCLES.

En 2004, des observations avec le spectrographe HARPS (Observatoire de la
Silla, Chili) ont permis a Bouchy et al. (2005) de découvrir une troisiéme planéte
autour de  Arae (HD 160691c), de période courte, et de masse semblable & celle de
Neptune. Enfin, a I'aide des données HARPS, mais aussi CORALIE (Observatoire
de la Silla, Chili) et UCLES, une quatriéme planéte a été découverte par Pepe et al.
(2007) : HD 160691d. Ces derniéres observations ont également permis de mieux
contraindre HD 160691e.

TAB. 6.1: Parameétres orbitaur des planétes du systéme de p Arae.

HD 160691b  HD 160691c  HD 160691d HD 160691e
P (jours) 643.25 £0.90 9.64 £ 0.001 310.55 £ 0.83 4205.8 + 758.9

e 0.128 £ 0.017 0.172 £ 0.04 0.066 £ 0.012 0.0985 £ 0.062
a (UA) 1.497 0.091 0.9210 5.235
w (deg) 22+£7 2127 £13.3 189.6 £ 9.4 57.6 £ 43.7
M sin i 1.696 M, 14 M, 0.5219 M, 1.814 M,
Références [1] et [2] [4] [5] 2] et [3]

Références : [1] Butler et al. (2001); [2] Jones et al. (2002); [3] McCarthy et al. (2004);
[4] Santos et al. (2004a) ; [5] Pepe et al. (2007).

6.1.2 Contraintes spectroscopiques

Cing groupes d’observateurs ont déterminé grace a la spectroscopie les obser-
vables de p Arae : température effective, gravité, métallicité (représentée par [Fe/H]).

Les valeurs de ces parameétres externes déterminés par les différents groupes d’ob-
servateurs sont listées en Table 6.2.

6.1.3 La luminosité de u Arae

La magnitude visuelle de p Arae est V' = 5.15 (SIMBAD Astronomical database).
Les données Hipparcos nous donnent deux valeurs pour la parallaxe. Lors d’une
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TAB. 6.2: Températures effectives, gravités, et métallicités observées pour u Arae.

Tog(K) log g [Fe/H] Reference
5800£100 4.30+£0.10 0.32+£0.10  Bensby et al (2003)
0811+45 4.42+0.06 0.28+0.03 Laws et al. (2003)
0798+33 4.31+£0.08 0.32£0.04 Santos et al. (2004b)
0813+40 4.25£0.07 0.32£0.05 Santos et al. (2004a)
5784444  4.30£0.06 0.2940.03 Fischer & Valenti (2005)

premiére analyse, Perryman et al. (1997) ont dérivé la valeur suivante : m = 65.46 +
0.80 mas. Plus récemment, van Leeuwen (2007) a effectué une nouvelle analyse des
données Hipparcos. Il a ainsi pu trouver une nouvelle valeur de la parallaxe de cette
étoile : m = 64.48 £+ 0.31 mas. Cette valeur est inférieure a la précédente et I'erreur

est sensiblement réduite. Avec cette nouvelle valeur, nous avons pu déduire une
magnitude absolue de My = 4.20 &+ 0.04.

A partir des données présentées en Table 6.2, on trouve un intervalle de tem-
pérature effective de T.rr= 5800 £ 100 K. En utilisant les tables de Flower (1996),
on obtient pour la correction bolométrique : BC = —0.08 £ 0.02. Avec une ma-
gnitude absolue solaire de My o = 4.75 (Andersen, 1999), nous avons déduit pour
g Arae une luminosité de log (L/Lg)= 0.25 + 0.03. Cette valeur est plus faible que
celle qui avait été trouvée par Bazot et al. (2005) dans leur analyse de cette étoile
(log (L/Lg)= 0.28 £0.0012). Cette différence vient principalement du fait que nous
n’avons pas utilisé la méme valeur de la parallaxe.

6.1.4 Contraintes sismiques

i Arae a été observée par le spectrographe HARPS, instrument dédié a la
recherche d’exoplanétes a 1’aide de la technique des mesures de vitesses radiales.
HARPS est installé sur le télescope de 3.6m de 'ESO a I’Observatoire de La Silla,
au Chili.

Cette campagne d’observations a permis l'identification de 43 modes-p de degrés
¢ =0 a ¢ =3 (Bouchy et al., 2005). Leurs fréquences sont comprises entre 1.2 et
2.6 mHz. La résolution en fréquence est de 1.56 pHz, et I'incertitude sur les modes
d’oscillation a été évaluée a 0.78 pHz. La grande séparation moyenne entre deux
modes d’ordres consécutifs est Avg = 90 uHz. Les petites séparations montrent des
variations qui sont bien visibles sur le diagramme échelle. Leur valeur moyenne est
< ov >= 5.7 pHz.
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6.2 Calcul des modéles

Nous avons calculé différentes séries de traces évolutives avec le code TGEC, avec
les paramétres d’entrée décrits au Chapitre 2, Section 2.1.1.

Les paramétres externes déduits de la spectroscopie (Table 6.2) nous donnent
deux valeurs de métallicité : [Fe/H|—0.29 (Laws et al., 2003; Fischer & Valenti,
2005) et |Fe/H|=0.32 (Bensby et al., 2003; Santos et al., 2004a,b). Pour chaque
valeur de métallicité, nous avons calculé deux séries de traces évolutives, séries qui
difféerent entre elles par la valeur de ’abondance d’hélium :

e une abondance d’hélium qui augmente avec la métallicité selon la loi d’évolu-

tion chimique des galaxies donnée par Izotov & Thuan (2004), nommeée Y.

e une abondance d’hélium fixée a sa valeur solaire Y= 0.2714.

Nous présentons en Figures 6.1 et 6.2 les résultats obtenus dans les plans log ¢ -
log Tesr et log (L/Lg) - log Terr. Chaque graphe correspond a un couple de valeurs
(|JFe/H|,Y). Sur chaque graphe, les cinq boites d’erreur spectroscopiques sont re-
présentées mais nous avons mis en gras celles qui correspondent a la valeur de la
métallicité étudiée.

Nous avons également calculé deux séries similaires de traces évolutives, mais
en ajoutant de l'overshooting a la limite du coeur. Nous avons dans un premier
temps fixé le paramétre d’overshooting a a,, = 0.20. Les résultats sont montrés en
Figures 6.6 et 6.7 et sont discutés en Section 6.3.2.

Enfin, nous avons calculé une série de modéles de masse 1.10 M, avec [Fe/H|=0.32
et Yg, en augmentant progressivement le paramétre d’overshooting. Ces modéles
sont discutés en Section 6.3.2.

6.3 Analyse sismique et résultats

6.3.1 Modéles sans overshooting

Nous avons calculé les fréquences d’oscillation pour un grand nombre de modéles
le long de chaque trace évolutive avec le code PULSE (Brassard & Charpinet, 2008).
Ces fréquences sont calculées pour les degrés ¢ = 0 a ¢ = 3, et pour des ordres radiaux
allant de 4 a 100.

Sur chaque trace évolutive, nous avons sélectionné le modéle ayant une grande
séparation moyenne de 90 pHz. Nous avons tracé sur chaque graphe (Figures 6.1
et 6.2) une ligne d’iso-Ary 90 pHz. Les paramétres de ces modéles sont donnés en
Tables 6.3 a 6.6. On constate que tous les modéles qui ajustent la valeur de la
grande séparation ont la méme valeur du rapport g/M ou M/R3, ot g, M, et R sont
respectivement la gravité, la masse, et le rayon de 1’étoile.
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FiG. 6.1: Traces évolutives dans le plan log g - log Tery, pour les deur valeurs de métallicité
déduites de la spectrocopie : [Fe/H[=0.29 (graphes de gauche) et 0.32 (graphes de droite),
et sans overshooting. Les cing boites d’erreur spectroscopiques sont représentées : Bensby
et al. (2003) (astérisques), Laws et al. (2003) (croiz), Santos et al. (2004b) (triangles),
Santos et al. (2004a) (losanges) et Fischer € Valenti (2005) (triangles noirs). La ligne en
traits gras représente la ligne d’iso-Av 90uHz.
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F1G. 6.2: Traces évolutives dans le plan log (L/Lc) - log Tepr, pour les deux valeurs de
métallicité déduites de la spectrocopie : [Fe/H]—0.29 (graphes de gauche) et 0.32 (graphes
de droite), et sans overshooting. Les boites d’erreurs spectroscopiques sont les mémes que
pour la Figure 6.1. La ligne en traits gras représente la ligne d’iso-Av 90uHz.
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Ceci est dii au fait que la grande séparation varie approximativement comme ¢/ R,
ou c est la vitesse du son dans ’étoile, qui varie elle-méme en /7/p. En utilisant
T ~ puM/R, on trouve alors que (c/R)? varie comme M/R3, et ce indépendamment
de la composition chimique.

TAB. 6.3: Caractéristiques des modéles surmétalliques ave [Fe/H|=0.32 et Yq.

Masse (M) Age (Gyr) logg log Tog logL/Lg R (x10" cm) M/R®  y*
1.08 7.112 4.2121  3.7594 0.2519 9.40 2.58 1.700
1.10 6.318 4.2149  3.7644 0.2770 9.46 2.58 1.611
1.12 5.748 42172 3.7682 0.2975 9.52 2.58 1.668
1.14 5.387 4.2200 3.7667  0.2967 9.57 2.58 1.742
1.16 4.953 4.2246  3.7642 0.2894 9.61 259 1915

TAB. 6.4: Caractéristiques des modéles surmétalliques avec [Fe/H]—0.29 et Yq.

Masse (Mo) Age (Gyr) logg log Tog logL/Lo R (x10" cm) M/R®  x*
1.06 7.916 4.2064 3.7571 0.2371 9.35 258 1.734
1.08 7.152 4.2092 3.7607  0.2569 9.41 2.58 1.650
1.10 6.367 4.2152  3.7653 0.2801 9.46 2.58 1.620
1.12 5.716 4.2145  3.7698 0.3039 9.52 2.58 1.737
1.15 5.177 4.2215  3.7672 0.3006 9.60 2.58  2.100

On peut voir sur la Figure 6.1 que les lignes d’iso-Ayy 90 Hz ne passent jamais

par les boites d’erreurs de Laws et al. (2003) et de Santos et al. (2004b). Les modéles
avec Av = 90 pHz ont une valeur de log ¢ bien plus faible que celle déduite par ces
deux groupes d’observateurs.

Pour chaque couple de valeurs de |Fe/H| et Y, nous avons cherché, parmi les
modeles ayant une grande séparation moyenne de 90 puHz, celui qui ajuste le mieux
le diagramme échelle observationnel de i Arae. Nous avons pour cela effectué une
minimisation de type x? pour le diagramme échelle des modéles. Nous avons utilisé
I’expression suivante :

O obs
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TAB. 6.5: Caractéristiques des modéles surmétalliques avec [Fe/H[=0.32 et Y.

Masse (Mo) Age (Gyr) logg log T.g logL/Lo R (x10" c¢cm) M/R®  y?
1.08 9.561 4.2088  3.7459 0.1981 9.41 2.58 1.663
1.10 8.678 4.2120 3.7491 0.2152 9.46 2.58 1.632
1.14 7.002 4.2183  3.7576 0.2589 9.56 259  1.670
1.18 6.073 4.2230  3.7562 0.2636 9.68 2.58  2.060
1.20 5.512 4.2281  3.7576 0.2714 9.70 2.60 3.572

TAB. 6.6: Caractéristiques des modéles surmétalliques avec [Fe/H]—0.29 et Y.

Masse (Mo) Age (Gyr) logg log T.g logL/Lo R (x10" c¢cm) M/R®  y*
1.10 8.559 4.2114  3.7530 0.2319 9.47 258 1.627
1.12 7.766 4.2151  3.7566 0.2504 9.51 259 1.670
1.14 6.734 42179  3.7607  0.2717 9.57 258 1.711
1.16 6.227 4.2197  3.7650 0.2946 9.63 258 1.762
1.18 5.802 4.2250  3.7590 0.2727 9.65 2.60 1.849

Ol Vyps () est la fréquence observée modulo la grande séparation, vy, (i) son équivalent
théorique, et o, l'incertitude sur les fréquences observées pour laquelle nous avons
utilisé la valeur donnée par Bouchy et al. (2005) : 0.78 pHz.

Pour chaque composition chimique, les valeurs du x? présentent un minimum
pour des modéles de 1.10 M, de rayon R = 9.46x10% c¢m, et de gravité log g = 4.21
(Figure 6.3). Ces modéles sont les quatre “meilleurs” modéles, un pour chaque couple
de valeurs ([Fe/H],Y). Leurs diagrammes échelle sont présentés en Figure 6.4.

Ces quatre modeles correspondent tous a des étoiles évoluant sur la branche des
sous-géantes. Dans le cas ou Y est proportionnel aux métaux ( Y¢), et quelle que
soit la valeur de métallicité, les modeles calculés le long des traces évolutives ont un
coeur convectif pendant la phase de séquence principale qui a maintenant disparu,
laissant un coeur d’hélium avec des limites abruptes. Les modéles avec une abondance
d’hélium solaire Y, ne développent pas de cceur convectif pendant leur évolution,
ils ont un cceur d’hélium avec des frontiéres abruptes.

Pour une valeur fixe de [Fe/H]|, I'age du meilleur modeéle diminue quand ’"abon-
dance d’hélium augmente, comme on peut le voir en comparant les tables 6.3 et 6.5
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FI1G. 6.3: Evolution du x> en fonction de la masse des modéles, pour les quatre composi-
tions chimiques : [Fe/H[=0.32, Yq (lignes en traits pleins), [Fe/H[=0.29, Yq (pointillés),
[Fe/H[=0.52, Yo (tirets), et [Fe/H[=0.29, Y (tirets-points).

et les tables 6.4 et 6.6. Ceci est di aux différentes échelles de temps d’évolution. La
phase de séquence principale est plus longue quand Y augmente. Comme on peut
le voir sur les Figures 6.1 et 6.2, pour une valeur donnée de métallicité, les modeles
avec une abondance d’hélium plus faible ont des températures effectives plus faibles.
De méme, pour une valeur donnée de Y, les modéles sont plus froids quand |Fe/H]|
augmente.

Nous avons placé ces quatre modeles dans le plan log g - log Tes; avec les
boites d’erreur spectroscopiques (Figure 6.5). On voit clairement que les modéles
avec 'abondance d’hélium solaire Y ne sont pas situés dans les boites d’erreur.
Leurs températures effectives sont trop faibles comparées aux valeurs déduites de la
spectroscopie. D’un autre coté, les modeéles avec une abondance d’hélium plus grande
(Y¢) se trouvent dans les boites d’erreur : leurs paramétres externes sont en accord
avec ceux déduits de la spectroscopie. Ce sont aussi les modéles qui ont les plus
petites valeurs de x? (Tables 6.3 & 6.6). La luminosité de ces modéles est en accord
avec celle déduite a partir de la parallaxe Hipparcos, soit log (L/Lg)= 0.25 + 0.03
(Section 6.1.3).

Ces modeles sont différents du modeéle surmétallique qui avait été trouvé par
Bazot et al. (2005), et qui correspondait a une étoile plus massive (1.18 M) évoluant
sur la séquence principale. Ceci est principalement di au fait que Bazot et al. (2005)
ont utilisé la luminosité comme contrainte, et que cette valeur a aujourd’hui été
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F1G. 6.4: Diagrammes échelle des meilleurs modéles pour : une métallicité de [Fe/H[=0.29
(graphes du haut), de [Fe/H[—0.32 (graphes du bas), et une abondance d’hélium Yg
(graphes de gauche) et Yo, (graphes de droite). Les lignes représentent les fréquences théo-
riques et les symboles leurs équivalents observationnels. Les lignes en traits pleins et les
losanges sont pour =0, les pointillés et les triangles pour {=1, les tirets et les croiz pour

0=2, et les tirets-points et les astérisques pour £=35.
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Fi1G. 6.5: Représentation, dans le plan log g - log Tepy des boites d’erreur spectroscopiques
de v Arae pour les différentes valeurs de métallicité. Les symboles ouverts représentent
les quatre modéles satisfaisant les contraintes sismiques. En tenant également compte des
contraintes spectroscopiques, on obtient deux meilleurs modéles représentés par les deux

symboles les plus a gauche.
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F1G. 6.6: Traces évolutives dans le plan log g - log Teypy, pour les deuz valeurs de mé-
tallicité déduites de la spectrocopie : [Fe/H|—0.29 (graphes de gauche) et 0.32 (graphes de
droite), et avec overshooting. Les boites d’erreurs spectroscopiques sont les mémes que pour
la Figure 6.1. La ligne en traits gras représente la ligne d’iso-Av 90uHz.
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Fi1G. 6.7: Traces évolutives dans le plan log (L/Lc) - log Tess, pour les deux valeurs de
métallicité déduites de la spectrocopie : [Fe/H]—0.29 (graphes de gauche) et 0.32 (graphes
de droite), et avec overshooting. Les boites d’erreurs spectroscopiques sont les mémes que
pour la Figure 6.1. La ligne en traits gras représente la ligne d’iso-Av 90uHz.
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modifiée.
Ces deux modéles, satisfaisant toutes les contraintes, nous permettent donc de
déduire précisément les paramétres de p Arae :
e masse : 1.10 = 0.02 Mg
e rayon : 1.36 £ 0.06 Ry
luminosité : 1.90 £ 0.10 Lg
Tesp = 5820 £ 50 K
log g = 4.215 £+ 0.005
[Fe/H|] = 0.32 + 0.01=2
abondance d’hélium : Y = 0.30 £ 0.01
age : 6.34 £ 0.80 Gyr

6.3.2 Contraintes sur ’overshooting
Modéles avec a,, = 0.20

Le diagramme échelle observationnel de p Arae présente des variations carac-
téristiques dans les petites séparations. En effet, on peut voir clairement que vers
v = 2 mHz, les lignes ¢ = 0 et { = 2 se rapprochent, ce qui entraine une valeur trés
faible de la petite séparation. Nous avons vu au Chapitre 4 que les petites sépara-
tions pour les degrés ¢ = 0 - ¢ = 2 peuvent devenir négatives pour des étoiles en
fin de séquence principale, et ce a cause de leur cceur d’hélium. Dans ce cas, il y a
un point de croisement sur le diagramme échelle, avec une inversion entre les modes
¢ =0 et £ =2 pour les hautes fréquences.

Nous avons voulu voir ici si un ajout d’overshooting a la limite du coeur pourrait
conduire a des petites séparations négatives et ainsi reproduire le diagramme échelle
observationnel. Nous avons essayé de trouver un modéle qui ajusterait le diagramme
échelle de p Arae et qui aurait un point de croisement des lignes £ = 0 et £ =2 a
une fréquence proche de 2 mHz.

Nous avons calculé des traces évolutives avec un parameétre d’overshooting a,, =
0.20, pour les deux valeurs de métallicité : |[Fe/H|=0.29 et 0.32, les deux valeurs
d’abondance d’hélium : Y¢ et Y, et pour des masses allant de 1.06 & 1.20 M, (Fi-
gures 6.6 et 6.7). De la méme maniére que dans le cas sans overshooting, nous avons
sélectionné dans un premier temps les modéles ayant une grande séparation égale a
90 pHz.

Dans tous ces modéles, un cceur convectif se développe, méme dans le cas de
masses inférieures a 1.10 M. Les modeles ayant des masses allant de 1.06 a 1.14 Mg
correspondent a des étoiles en fin de séquence principale. Leur abondance centrale
d’hélium Yo varie entre 0.8 et 0.9. La plupart de ces modéles montre un point de
croisement entre les lignes ¢ = 0 et { = 2 dans la gamme de fréquences considérée.
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F1G. 6.8: Diagrammes échelle de deux modéles avec overshooting (o, =0.20) : 1.06 Mg,
8.544 Gyr, [Fe/H|=0.32 (graphe de gauche), and 1.20 M, 5.402 Gyr, [Fe/H|=0.29 (graphe
de droite). Les symboles sont les mémes que pour la Figure 6.4.
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F1G. 6.9: Traces évolutives, dans le plan log g -log Teyy, pour 1.10 Mw, Ya, [Fe/H[=0.52,
et différentes valeurs du paramétre d’overshooting aq, : 0, 0.001, 0.002, 0.005, 0.01, 0.04,
0.10, et 0.20. La ligne horizontale en trais gras représente la ligne d’iso-Av 90uHz.

Cependant, comme on peut le voir sur I'exemple montré en Figure 6.8 (graphe de
gauche), le croisement se produit pour une fréquence supérieure & 2 mHz, et la
courbure des lignes n’est pas correctement reproduite.

Les modéles avec une masse supérieure a 1.14 My correspondent a des étoiles plus
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jeunes, évoluant sur la séquence principale. Leur cceur convectif est développé, mais
leur abondance d’hélium Y n’est pas assez importante pour induire une disconti-
nuité dans le profil de vitesse du son et donc pour obtenir des petites séparations
négatives dans l'intervalle de fréquences considéré. Il n’y a pas de point de croisement
sur le diagramme échelle. Ces modéles ne reproduisent pas non plus le diagramme
échelle observationnel, comme on peut le voir sur la Figure 6.8 (graphe de droite).

Ces résultats montrent que le diagramme échelle de p Arae ne peut pas étre
interprété comme ayant un point de croisement entre les lignes £ = 0 et £ = 2. Ceci
est cohérent avec l'interprétation des doublets observés pour les points ¢/ = 2 en
terme de splitting rotationnel (Bouchy et al., 2005). Ainsi, la partie supérieure de
cette ligne ne peut pas étre interprétée comme étant en réalité des points ¢ = 0.

Nous pouvons donc exclure un parameétre d’overshooting de 0.20. Nous allons
maintenant tester des valeurs plus petites de ce paramétre, afin d’obtenir des contraintes
sur la possible extension du coeur due a de I'overshooting.

Contraintes sur le paramétre d’overshooting

Nous avons calculé des traces évolutives pour des modéles de 1.10 Mg, [Fe/H|=0.32,

et Y, en augmentant progressivement le paramétre d’overshooting : «,, = 0.001,
0.002, 0.005, 0.01, 0.04, 0.10, et 0.20. Les résultats obtenus dans le plan log g -
log Te¢y sont présentés en Figure 6.9. A nouveau, nous avons sélectionné les modéles
ayant une grande séparation de 90 pHz. Nous avons tracé leurs diagrammes échelle
et procédé a des tests de x2. Les caractéristiques de ces modéles sont présentés en
Table 6.7 et leurs diagrammes échelle en Figure 6.10. Les modéles avec o, = 0.001
et 0.002 ne sont pas différentiables du modéle sans overshooting.

TAB. 6.7: Caractéristiques des modeéles surmétalliques de 1.10 My, avec Yqg, et
[Fe/H|=0.532, pour différentes valeurs du paramétre d’overshooting.

oy Age (Gyr) log Tepr log (L/Lg) logg Yo o re/Rs
0.005 6.599 3.7565 0.2484 4.2162 0.9482 0.050
0.010 6.674 3.7537 0.2323 4.2167 0.9419 0.055
0.040 6.838 3.7499 0.2177 4.2160 0.9243 0.061
0.100 6.912 3.7482 0.2096 4.2173 0.8826 0.066

Plus on ajoute de ’overshooting a la limite du cceur, et plus les échelles de temps
d’évolution augmentent, comme on peut le voir sur la Figure 6.9. Le développement
du cceur convectif est augmenté durant une phase de séquence principale plus longue.
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F1G. 6.10: Diagrammes échelle pour des modéles surmétalliques (Yq,[Fe/H[—0.32) de
1.10 Mgavec : aoy=0.005 (graphe en haut & gauche) ,00,=0.01 (graphe en haut a droite),
oy =0.04 (graphe en bas a gauche) and oy, =0.10 (graphe en bas a droite). Les symboles
sont les mémes que pour la Figure 6.4.
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Les modéles ayant une grande séparation moyenne de 90 pHz ne sont pas a la méme
étape de leur évolution selon la valeur de «,,, et n’ont donc pas la méme structure
interne.

Les modeles avec a,, < 0.002 sont au début de la branche des sous-géantes,
comme pour le cas sans overshooting. Quand «,, augmente, entre 0.002 et 0.10, les
modéles sont dans la phase de contraction du coeur convectif. Et finalement, les mo-
déles avec a,, > 0.10 correspondent a des étoiles de fin de séquence principale. Cette
différence dans les stades d’évolution explique que I’abondance centrale d’hélium soit
plus faible quand le paramétre d’overshooting augmente.

Nous avons étudié 1’évolution des fréquences d’oscillation quand «,, augmente.
Pour des faibles valeurs de «,, (0.001 et 0.002), il n'y a pas d’influence visible sur
les fréquences d’oscillation. Pour a,, = 0.005, nous obtenons un x? réduit un peu
plus grand (x? = 1.66) que pour le modéle sans overshooting. On peut voir sur le
diagramme échelle (Figure 6.10), que les lignes ¢ = 0 - £ = 2 sont trés proches pour
les hautes fréquences. Pour «,, = 0.01, ces lignes se croisent pour une fréquence de
2.6 mHz, comme on peut le voir sur le diagramme échelle (Figure 6.10). La valeur
du x? est de 1.73, elle a augmenté. Pour des valeurs plus grandes de ay, (supérieures
a 0.01), le point de croisement se produit pour des fréquences plus faibles. Cette
fréquence diminue quand a,, augmente (Figure 6.10). Les valeurs des x? sont plus
grandes : respectivement 2.45 et 3.04. Ces modéles n’ajustent pas les observations.
On peut donc en conclure que pour p Arae, le paramétre d’overshooting est petit,
inférieur a 0.01.

Grace a cette analyse sismique, nous avons pu donner de fortes contraintes sur
la possibilité d’une extension du cceur convectif de cette étoile par de ’overshooting.
Nous avons pu déterminer que cette extension doit étre inférieure & 1% de I’échelle
de hauteur de pression. Cependant, étant donné que nous avons traité ’overshooting
comme une simple extension du cceur convectif, nous ne pouvons pas exclure d’autres
types de mélange a la limite du cceur.

6.4 Conclusion

Nous avons réalisé une nouvelle analyse sismique de 1’étoile centrale de systéme
planétaire p Arae. Nous avons utilisé la méme méthode de comparaison modéles-
observations que dans Vauclair et al. (2008).

Nous avons calculé différentes séries de modeéles en testant différentes composi-
tions chimiques ([Fe/H], Y), puis nous avons calculé leurs fréquences d’oscillation.
Nous avons dans un premier temps cherché les modéles ajustant au mieux la grande
séparation de ’étoile et le diagramme échelle déduit des observations. Nous avons ob-
tenu 4 modéles satisfaisant les contraintes sismiques. Parmi ces modéles, nous avons
gardé ceux ajustant également les paramétres externes déduits de la spectroscopie.
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De cette maniére, les contraintes sismiques, associées a la spectroscopie, nous
ont permis de contraindre trés précisément la structure interne de cette étoile. Nous
avons trouvé que p Arae, en plus d’étre surmétallique, a une abondance d’hélium
importante (Y=0.30), comme le prévoit la loi d’évolution chimique des galaxies.
Nous avons pu déterminer ses parameétres, tels que la masse, le rayon, et I’age, avec
une erreur inférieure a 10%.

Nos résultats sont différents de ceux trouvés par Bazot et al. (2005), dans leur
premiére analyse de cette étoile. La différence vient en grande partie du fait que
Bazot et al. (2005) ont utilisé la luminosité comme contrainte. Sa valeur a depuis
été modifiée.

Nous avons aussi analysé des modeéles avec de ’overshooting a la limite du ceeur,
traité comme une extension du coeur convectif. Nous avons utilisé ’effet théorique
de 'apparition des petites séparations négatives pour contraindre cet overshooting.
Nous avons montré que cette extension était possible, mais que sa taille devait étre
inférieure a 1% de 1’échelle de hauteur de pression.

Cette étude a permis de montrer que, contrairement a ¢ Hor, p Arae a une
abondance d’hélium importante, telle que prédite par la loi d’évolution chimique
des galaxies.
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Abstract :

Nous présentons une modélisation détaillée de 1’étoile centrale de systéme planétaire o Arae,
en utilisant une nouvelle méthode pour ’analyse sismique, et en prenant en compte la nouvelle
valeur de la parallaxe Hipparcos. Le but est d’obtenir des paramétres précis pour cette étoile et sa
structure interne, y compris des contraintes sur ’overshooting a la limite du ceeur.

Nous avons calculé de nouveaux modéles stellaires, dans une gamme plus large que pour Bazot
et al. (2005), avec différentes compositions chimiques ([Fe/H] et Y), avec et sans overshooting a
la limite du coeur. Nous avons calculé leurs fréquences d’oscillation adiabatiques et nous les avons
comparées aux observations. Pour chaque ensemble de parameétres chimiques, nous avons gardé le
modéle ajustant le mieux le diagramme échelle. Ensuite, en comparant les températures effectives,
les gravités et les luminosités de ces modéles avec les boites d’erreur spectroscopiques, nous avons
pu déterminer des parameétres précis pour cette étoile.

Tout d’abord, nous avons trouvé que les modéles ajustant correctement le diagramme échelle
ont les mémes valeurs de masse et de rayon, avec une incertitude de l'ordre de 1 %. Enfin, la
comparaison avec les observations spectroscopiques nous a permis de montrer que, en plus de sa
surmétallicité, p Arae a une abondance d’hélium importante, de U'ordre de 0.3. Ceci nous a alors

permis de déterminer des valeurs précises des autres parameétres : la masse, le rayon et ’age.
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ABSTRACT

Aims. We present detailed modelling of the exoplanet-host starae, using a new method for the asteroseismic analysistaikmdg into
account the new value recently derived for the Hipparcoallaa:. The aim is to obtain precise parameters for this stdiits internal structure,
including constraints on the core overshooting.

Methods. We computed new stellar models, in a wider range than Bazalt ¢2005), with various chemical compositions ([Hgand Y),
with or without overshooting at the edge of the core. We camptheir adiabatic oscillation frequencies and compahnedhtto the seismic
observations. For each set of chemical parameters, weheptddel which represented the best fit to the echelle diagrhen, by comparing
the dfective temperatures, gravities and luminosities of theseals with the spectroscopic error boxes, we were able tvelprecise
parameters for this star.

Results. First we find that all the models which correctly fit the echaliagram have the same mass and radius, with an uncertdinty o
order one percent. Second, the final comparison with spEtipic observations leads to the conclusion that, besigdsgh metallicity,u
Arae has a high helium abundance of ordet ¥.3. Knowing this allows finding precise values of all theastharameters, mass, radius and age.

1. Introduction — uArae b, a 1.7 M planet with an eccentric orbit ¢0.31)

) ) ~and a period P 638 days (Butler et al. 2000; Jones et al.
Asteroseismology of solar type stars is a powerful tool Wwhic 2002).

can lead to precis_e determinatior_w of the st_ellar parameters u Arae ¢, a 14 M planet with P~ 9.5 days. (Santos et al.
when associated with spectroscopic observations. Sgeoial 2004b).

haV(_a been developed for this purpose, which help constigiini _ u Arae d, recently discovered by Pepe et al. (2007), with a
the internal _structure of the stars from the obsgrvable ®|COU  peripd P~ 310 days and a mass of 0.52;M
tic frequencies. In previous papers (e.g. Vauclair et 2080 _ 1 Arae e, a long period planet @°11.3 years) with a mass

we have developed a systematic way of comparing models 1 g1 Mj (Jones et al. 2002; McCarthy et al. 2004; Pepe
with observations. First, for each set of chemical compmsit o 4. 2007).

[Fe/H] and Y, we compute evolutionary tracks and derive for
each mass the model which fits the best the observed large sepThe star's overmetallicity has been established by many
aration. Then we keep only the model which also fits the begbups of observers: Bensby et al. (2003), Laws et al. (2003)
the observed echelle diagram. We finally have a set of maghyntos et al. (2004a), Santos et al. (2004b) and Fischer &
els correctly fitting the seismic data, withfidirent abundances.\/gjenti (2005) (see Table 1).
Interestingly enough, all these models have the same mass an 4 Arae was observed with the HARPS spectrometer at La
radius, and of course the same log g (see Vauclair et al. 20084;53 opservatory during eight nights in June 2004 to obtain
the staz Hor). We place all these modelsin algglog Tet1 di- i) velocity time series. The analysis of these data ledhéo t
agram, together with the observed spectroscopic boxeslfin yiscovery of up to 43 frequencies that could be identifiediwit
we only keep the models which satisfy all the constraints, iB-modes of degreé = 0 to 3 (Bouchy et al. 2005). A detailed
cluding seismology and spectroscopy. In this way, we find prgqelling was given by Bazot et al. (2005). They computed
cise values of the stellar parameters. models with two diferent assumptions that could explain the
Here we test this method on the exoplanet-hosystarae  observed overmetallicity: overabundance of metals in tige 0
(HD 160691). This G3 IV-V type star is at the center of a fouiinal interstellar cloud or accretion of planetary matedato

planets system: the star. They tried to obtain evidence of the originudrae’s
overmetallicity. The results were not conclusive in thapect,
Send offprint requests to: M. Soriano as the diferences were not large enough to decide between the

Correspondence to: msoriano@ast.obs-mip.fr two scenarii. Later on, other evidences were obtained bt t
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Table 1. Effective temperatures, gravities, and metal abundances ¢bejeune et al. 1998), we deduced jorArae a luminosity of

served fo Arae. [FgH] ratios are given in dex. log (L/Lo)= 0.25+ 0.03. This value is lower than the one de-
rived by Bazot et al (2005) in their analysis of this star, em
Ter(K) log g [FeH] Reference log (L/Ls)= 0.28+ 0.0012.

5800:100 4.3@0.10 0.320.10 Bensby et al. 2003

581145 4.42:0.06 0.280.03 Laws et al. 2003

5798:33 4.310.08 0.320.04 Santos etal. 2004a  2.3. Seismic constraints
5813:40 4.25:0.07 0.320.05  Santos et al. 2004b

5784:44 430006 029003 Fischer & Valenti 2005 The staru Arae was observed with the HARPS spectrograph,

dedicated to the search for exoplanets by the means of precis
radial velocity measurements. HARPS is installed on the3.6
ESO telescope at la Silla Observatory, Chile.
observed overmetallicity in exoplanet host stars must lgg-or ~ These measurements led to the identification of 43 p-modes
nal, not due to accretion (see Castro et al. 2009). of degree¥ = 0 to ¢ = 3 with frequencies between 1.3 and
We computed new models, testing various values of tBe¢6 mHz (Bouchy et al. 2005). The frequency resolution of the
original metallicity and helium abundance. We compared tiiene-series was 1.5@Hz, and the uncertainty on the oscillation
parameters of these models with those obtained from spswdes has been evaluated to QuF&. The mean large separa-
troscopy, and introduced the new value of the Hipparcod-parion between two modes of consecutive order, computed in the
lax, as given by van Leeuwen (2007). We also analysed modefserved range of frequencies Agy = 90 yHz, with an un-
with overshooting at the edge of the stellar core. In some @frtainty of 1.1uHz. The small separations present variations
these models, negative small separations appear so tmat théhich are clearly visible in the echelle diagram. Their ager
is a crossing point in the echelle diagram for the liies 0 - value in the observed range of frequencies & >= 5.7 uHz.
¢ = 2. This dfect was specially discussed in Soriano & Vauclair
(2008), who showed that all solar type stars go through astag Evolutionary tracks and models
where the small separations become negative in the observ-
able range of frequencies. Here, we present a direct appli¥¥e computed evolutionary tracks using the TGEC code (Hui
tion of this theoretical #ect, which is used to constrain cordBon Hoa 2008; Richard et al. 1996), with the OPAL equations
overshooting. of state and opacities (Rogers & Nayfonov 2002; Iglesias &
Rogers 1996) and the NACRE nuclear reaction rates (Angulo
et al. 1999). For all models, the microscopi€fdsion was in-
2. Stellar parameters cluded as in Paquette et al. (1986) and Michaud et al. (2004).
The treatment of the convection is done in the framework of
the mixing length theory and the mixing length parameter is
In Bazot et al. (2005), thefiective temperatures and luminosiadjusted as in the Sun: = 1.8 (Richard et al. 2004). We also
ties of the models were the first parameters used for compesmputed cases with = 1.7 ande = 1.9 to test the corre-
isons with the observations. We now prefer to compare tBponding uncertainties. We found that for 1.1Q &hdae = 1.7,
models with the spectroscopic observations in a more congise track is very close to that of 1.12Minde = 1.8. On the
tent way, by using the “triplets” &+, log g and [F¢H]. These other side, the 1.10 Manda = 1.9 track is close to the 1.08
three parameters are indeed consistently given be the dameM, anda = 1.8 one. This was taken into account in the deter-
servers, while the luminosities are obtained in fisdlent way, mination of the uncertainties on the final results (Sectipn 5
using Hipparcos parallaxes. Here we compare the lumiessiti  From the literature, we found two values for the metallic-
as a second step. For this reason, we do not use exactlyithef u Arae: [F¢H]=0.29 (Laws et al. 2003, Fischer & Valenti
same set of references as given by Bazot et al. (2005) as 2085) and [FAH]=0.32 (Bensby et al. 2003, Santos et al. 2004a
only keep those which give constraints on the surface gravidnd 2004b). For each value of [fF§, we first computed two
(see Table 1). series of evolutionary tracks, for twoftérent values of the he-
lium abundance:

2.1. Spectroscopic constraints

2.2. The luminosity of u Arae — a helium abundance increasing with Z as given by the
The visual magnitude of Arae isV = 515 (SIMBAD Isotov & Thuan (2004) law for the chemical evolution of

Astronomical data base). Van Leeuwen (2007) carried out a the galax@s. we label this value;¥
. - . — a solar helium abundance,¥= 0.2714

new analysis of the Hipparcos data. He derived a new value of
the parallax ofju Arae:n = 64.48 + 0.31 mas, which is lower The results obtained in the lag log Tet¢ and log (/L) -
than the first one derived by Perryman et al. (1997) and hakgTes¢ planes are displayed in Fig.1 and 2. Each graph corre-
reduced error. Using this new value, we deduced an absolsp@nds to one value of the metallicity. On each graph, the five
magnitude oMy = 4.20+ 0.04. error boxes are plotted but the ones that correspond to the sa

From Table 1, we have an average value féé@ive tem- value of [F¢H] as given by the groups of observers are drawn
perature fou Arae of Ter+ = 5800+ 100 K. Using the tables of in thicker lines.
Flower (1996), we obtaineBC = —0.08+0.02 for the bolomet- We then computed two similar series including overshoot-
ric correction. With a solar absolute magnitudévif, o = 4.75 ing at the edge of the convective core. Here overshooting is
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Fig. 1. Evolutionary tracks in the log - log Te¢ plane, for the two values of metallicities found in the létere: [F¢H]=0.29 (left panels) and
[Fe/H]=0.32 (right panels). The five error boxes shown are from: Bges al. 2003 (asterisks), Laws et al. 2003 (crosses), Sattal. 2004a
(diamonds), Santos et al 2004b (triangles), and Fischer l&a2005 (black triangles). The represented masses &®; 1.08, 1.10, 1.12,
1.14, 1.16, 1.18, and 1.20MThe horizontal thick line represent the ige, 90 uHz line, i.e. the models that have a mean large separation of

exactly 90uHz.
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Fig. 2. Evolutionary tracks in the log (L) - log Tes plane, for the two values of metallicities found in the lgrmre: [F¢H]=0.29 (left panels)
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simply described as an extension of the convective core bwherevqs(i) is the observational modulated frequeneay(i)
length o, Hp, Wherea,, is the overshooting parameter, andgs theoretical counterpart, afc,s the uncertainty of the ob-
Hp the pressure scale height. In these two series, the ovarsheerved frequencies, for which we used the value given by
ing parameter is fixed ato,, = 0.2 (Fig. 7 and 8). Finally, we Bouchy et al. (2005): 0.78Hz.
tested more precisely the seismic constraints on overstgpot  For all sets of chemical composition, thé values present
by varyingae, in small steps between 0.0 and 0.2, for models minimum for models of mass M= 1.10 M,, radius
of masses 1.1 M R = 9.46x13° cm, and gravity logg = 4.21 (Fig. 3). These
models represent the four “best models”, one for each couple
([Fe/H], Y). Their echelle diagrams are displayed in Fig. 4. For
a better visibility of the figures, we give the observed mode
4.1. Models without overshooting frequencies separately and the modelled ones as linesathe f
that their masses, radii and thus gravities are identica¢-is

We computed the adiabatic oscillation frequencies for gelarmarkable and has important consequences which will be dis-
number of models along each evolutionary track with th&,ssed below.

PULSE code (Brassard & Charpinet 2008). These frequencies They all lie at the beginning of the subgiant branch. In the

were computed for degreés= 0 to ¢ = 3, and for radial orders case of &, for both values of the metallicity, the models com-
typically ranging from 4 to 100. For each track, we selecked tpyted along the evolutionay track have a convective coriagur
model that has a mean large separation gild@, computedin the main sequence phase which disappears at the present stag
the same frequency range as the observed one. We plotteqe@iling a helium core with sharp edges. Models with a solar
each graph (Figs. 1 and 2) the correspondingAisg90 uHz  helium abundance ydo not develop a convective core during
line. The parameters of these models are given in Tables 2 tetfair evolution, they have a helium core with sharp bouresari
We can check that all the models which fit the same large sep- For a fixed value of [F&], the age of the best model de-
aration present the same value of the paramgtBror M/R®  creases when the helium abundance increases (compare-respe
whereg, M and R are respectively the gravity, mass and radiyigely Tables 2 and 4 and Tables 3 and 5). This is due to the dif-
of the star. ference in the evolutionary time scales according to theeval

This is due to the fact that the large separation approf Y. The main sequence time scale increases for increasing
mately varies likec/R, where c represents the mean sound VBelium abundance. As can be seen in Figs. 1 and 2, for a given
locity in the star, which itself approximately varies ikéT /u.  value of [FgH], the dfect of a smaller helium abundance is to
Using the usual scaling for the stellar temperaflire uM/R, move the models to lowertlective temperatures. For a given
we obtain that ¢/R)? varies likeM/R®, independently of the value of Y, the models are cooler for a higher metallicity.
chemical composition. We plotted these four models in a lag- log Ter plane,

Note on Fig. 1 that the isdwo 90 uHz lines never cross together with the spectroscopic error boxes (Fig. 6). Warbfe
Laws et al. (2003) or Santos et al. (2004a) error boxes. Modgke that models with the lower helium abundangénodels 2
with Av = 90 uHz have a value of log much lower than the and 4) lie outside the spectroscopic error boxes. THEgctve
one derived by these two groups of observers. temperatures are too small compared to the values derived by

Kjeldsen et al (2008) discussed possible corrections on @ spectroscopists. On the other hand, the models computed
frequencies, due to near-surfadéeets. They gave a paramewith a high helium content (models 1 and 3) lie right inside th
terisation formula including three parameters, in whicb 8 error boxes: their external parameters correspond to tks on
them can be deduced from the third one. As this parametedisrived by spectroscopy. These are also the models with the
not known, they suggest using for all solar type stars theesawesty? (see Tables 2 to 5). The luminosities of all these mod-
value as deduced for the Sun, in first approximation. They fiets are in agreement with the one derived from the Hipparcos
that the induced shifts increase with the frequency valses, parallax, namely log (IL,) = 0.25 + 0.03 (Section 2.2). The
that it can slightly modify the computed mean large sepanati echelle diagram for the best model 3 is also presented irbFig.
according to the frequency range. In our echelle diagrams f@ a more detailed way, with all the observed and modelled os-
u Arae, the models and the observations correctly fit for allllation modes given separately.
lines without any such correction in the observed rangeesf fr  These models étier from the overmetallic model proposed
quencies (Fig. 4). We deduce that these near-surtéeeteare by Bazot et al. (2005), which corresponded to a more massive
negligible in our case. star (1.18 M) on the main sequence. One of the reasons for

For each values of [7el] and Y, we searched, among thehis difference is related to the fact that in Bazot et al. (2005) the
models which fit a mean large separation of/#z, the one |uminosity was the basic parameter used for comparisons, an
which also gives the best fit to the observational echelle diaat its value has been modified. The present analysis is more
gram. In order to find this “best model”, we performega precise and consistent in the comparison with the obsensti
minimization for the echelle diagram of the models. Tables 2 Another reason for the flerent results obtained here is re-
to 5 show the parameters of some models close to the migited to the helium content of the star. We find that only medel
mum ofy?. We used the following expression: with a high helium value (¥0.30) correctly reproduce all the

N ) o observations. The helium abundance, which was kept as a free
e 1 Z (Vth(l) - Vobs(l)) (1) Parameter by Bazotetal. (2005), is now well constraineds Th
N & Oobs ’ determination of Y represents an important improvement.

4, Seismic tests and results



M. Soriano and S. Vauclair: New seismic analysigdrae 5

N NN
- N

U N D © O

1.00 1.05 1.10 1.15 1.20
Mass (Mo)
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[Fe/H]=0.32, Y5 (solid line), [FgH]=0.29, Y (dotted line), [FEH]=0.32, Y, (dashed line), and [Ad]=0.29, Y, (dotted-dashed line).

Table 2. Characteristics of some overmetallic models withyHe-0.32 and %

Mass Age(Gyr) logg logTeg logL/L, R((x10%cm) MR® 42

1.08 7.112 42121  3.7594 0.2519 9.40 2.58 1.700
1.10 6.318 4.2149 3.7644 0.2770 9.46 258 1611
112 5.748 4.2172  3.7682 0.2975 9.52 258 1.668
1.14 5.387 4.2200 3.7667 0.2967 9.57 258 1.742
1.16 4.953 4.2246  3.7642 0.2894 9.61 259 1915

Table 3. Characteristics of some overmetallic models withyHe-0.29 and %

Mass Age(Gyr) logg logTeg logL/L, R((x10%cm) MR® 42

1.06 7.916 4.2064 3.7571 0.2371 9.35 258 1.734
1.08 7.152 4.2092  3.7607 0.2569 9.41 258 1.650
1.10 6.367 4.2152  3.7653 0.2801 9.46 258 1.620
112 5.716 4.2145 3.7698 0.3039 9.52 258 1.737
1.15 5.177 4.2215 3.7672 0.3006 9.60 2,58 2.100

Interestingly enough the case @fArae is diferent from vanish and become negative in stars at the end of the main se-
that of. Hor, discussed by Vauclair et al. (2008). The asterquence phase, due to their helium cores. In such a case, there
seismic study of Hor showed that its helium abundance wais a crossing point in the echelle diagram, with an inversion
low (Y=0.255), comtrary to that gf Arae. These two diier- betweery = 0 and¢ = 2 modes at high frequencies.
ent results have interesting implications for the detailthe

| hich lead to the ob d llici Here we wanted to check whether adding an overshooting
nuclear processes which lead to the observe overmetta IC1'ayer at the edge of the convective core could lead to such an
This will be discussed in the conclusion.

effect and reproduce the observed echelle diagram ifferelint
way. We tried to find a model that could fit the observational
4.2. Constraints on core overshooting echelle diagram and present a crossing point between t& lin

¢ =0-¢=2atafrequency close to 2 mHz.

4.2.1. Models with a¢,=0.20 . .
We computed evolutionary tracks with an overshoot-

The observational echelle diagram presents characteviti ing parametere,, = 0.20, for the two values of metallic-
ations in the small separations. We were specially intedeist ity: [Fe/H]=0.29 and 0.32, the two values of helium abun-
the fact that around = 2 mHz the line¥ = 0 and¢ = 2 come dance: % and Y, and for masses ranging from 1.06 to
close to each other, so that the small separation is smh#ér t1.20 M, (Figs. 7 and 8). As for the cases without overshoot-
average. In a previous paper (Soriano & Vauclair 2008), we rniag, we picked up the models with a large separation qil99
ticed that the small separations betwéen 0 and? = 2 may and draw curves of iso large separations.
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Table 4. Characteristics of some overmetallic models withyfje:0.32 and ¥,

Mass Age(Gyr) logg logTgg logL/L, R((x10%cm) MR® 42

1.08 9.561 4.2088  3.7459 0.1981 9.41 258 1.663
1.10 8.678 42120 3.7491 0.2152 9.46 258 1.632
1.14 7.002 42183 3.7576 0.2589 9.56 259 1.670
1.18 6.073 42230 3.7562 0.2636 9.68 2.58 2.060
1.20 5.512 4.2281  3.7576 0.2714 9.70 2.60 3.572

Table 5. Characteristics of some overmetallic models withyfje:0.29 and ¥,

Mass Age(Gyr) logg logTeg logllL, R (x10%cm) MR3 42

1.10 8.559 4.2114  3.7530 0.2319 9.47 258 1.627
1.12 7.766 4.2151  3.7566 0.2504 9.51 259 1.670
1.14 6.734 4.2179  3.7607 0.2717 9.57 258 1711
1.16 6.227 4.2197 3.7650 0.2946 9.63 258 1.762
1.18 5.802 4.2250 3.7590 0.2727 9.65 260 1.849
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Fig. 4. Echelle diagrams for the best models with a metallicity af/ff=0.29 (upper panels) and [F#=0.32 (lower panels), and an helium
abundance ¥(left panels) and ¥ (right panels). The lines represent the theoretical fragies, and the symbols their observational counterpart.
Solid lines and diamonds are f6£0, dotted lines and triangles are 1, dashed lines and crosses areffe?, and dotted-dashed lines and
asterisks are fof=3.

In all these models, a convective core develops, even tdowever, as can be seen on the example shown in Fig. 9 (left
masses smaller than 1.10oMModels with masses rangingpanel), the computed lines do not reproduce the observed one
from 1.06 to 1.14 M lie at the end of the main sequence. Models with masses higher than 1.14, Morrespond to
They have a high central helium abundancg Wetween 0.8 younger stars, still on the main sequence. Their convective
and 0.9. Most of these models present a crossing point betweere is well developed but their helium-contens ¥ not high
the/ = 0 and¢ = 2 curves, in the observed frequency rangenough to induce a discontinuity in the sound speed profie an
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Fig. 6. Representation of the five spectroscopic error boxes pieém Table 1 for the two values of metallicity: [fF§=0.29 (filled circles):
Laws et al. 2003, Fischer & Valenti 2005; and [A§=0.32 (filled triangles): Bensby et al. 2003, Santos et al4208nd 2004b. The open
symbols represent the four best models described in Tablé@y correspond to the two values of metallicities givenvaband to two
different values of helium abundances; §¥=0.301) and ¥ (Y=0.271). For models with the same [F§, the one with a high Y is on the
left, and the one with the low Y is on the right.

S0 to obtain negative small separations in the considersgbra  As overshooting withye, = 0.20 is excluded, we decided
of frequencies. There is no crossing point in their echelle do test smaller overshooting parameters to obtain a strong c
agram. These models do not fit the observational echelle sfiraint on the possibility of overshooting in this star.
agram either, as can be seen in the example on Fig. 9 (right
panel).

4.2.2. Constraints on the overshoot parameter

These results show that the observed frequencie#irae  We computed new evolutionary tracks for models with
cannot be interpreted in terms of a crossing point between th10 M,, [Fe/H]=0.32, and ', increasing gradually the over-
¢ = 0 and¢ = 2 curves. This is consistent with the interpreshoot parametery, = 0.001, 0.002, 0.005, 0.01, 0.04, 0.10
tation of the doublets observed in the= 2 curve in terms of and 0.20. The results obtained in the tpglog Tes; plane are
rotational splitting (Bouchy et al. 2005). In this framewgpthe displayed in Fig 10. Here again, we picked up the models with
upper part of this curve could not be misinterpreted as0 a mean large separation of 861z (iso-Av line on the tracks).
frequencies. We plotted their echelle diagrams and perfornyédests. The



Fig. 7. Evolutionary tracks in the log - log Tes¢ plane, for the two values of metallicities found in the léemre: [F¢H]=0.29 (left panels) and
[Fe/H]=0.32 (right panels), with overshooting at the edge of the ¢eg,=0.20). The represented error boxes and masses are the same as

Fig. 1.
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Fig. 9. Echelle diagrams for two models with overshooting,£0.20): 1.06 M,, 8.544 Gyr, [F#H]=0.32 (left panel), and 1.20 M 5.402 Gyr,

[Fe/H]=0.29 (right panel). The symbols are the same as in Fig. 4.

internal characteristics of four of these models are ptesen5. Summary and Discussion

in Table 6 and their echelle diagram are displayed in Fig. 11.

Models withao, = 0.001 and 0.002 are undistinguishable fro,-_}l,'his new analysis of the starArae confirms that seismology

models without overshooting.

is very powerful and can provide precise values of the stella

The more we add overshooting at the edge of the stelRgrameters, with the help of spectroscopy to raise the fieral d

core, the more the evolutionary time scales increase, abea
seenin Fig. 10. The developpement of the convective core is i

;generacy between the best computed models.

The procedure we use may be summarized as follows.

creased during a longer main sequence phase. The models that

have a mean large separation ofi8dr are notin the same evo- _

lutionary stage depending on the valuengf, and they do not
have the same internal structure. Models wigh< 0.002 are at

We need at least the identification©f 0, 1 and 2 obser-
vational modes, and hopefully algo= 3 as in the present
paper.

the beginning of the subgiant branch, as well as models with= Detailed comparisons of observed and computed modes are

out overshooting. When,, increases, with a value between

necessary. Global values of the so-called large and small

0.002 and 0.10, the models are in the phase of contraction of separations are not precise enough to derive these parame-

the convective core. And finally, fer,,> 0.10, the models are
at the end of the main sequence. Thigelience of evolutionary
stages explains that the central helium abundance is lawer f
models with a higher overshooting parameter.

We studied the evolution of the oscillation frequen-—

ters. The comparisons of detailed frequencies are needed to
take into account the fluctuations and modulations induced
by the internal structure of the star, in particular by the-ce
tral mixed zone.

In this framework, we first compare models and observa-

cies wheneao, increases. For small values of overshooting tions in the logg - log Tess plane. We may check that,

(aov = 0.001 andao, = 0.002), there is no visible influence
on the oscillations frequencies. Fay, = 0.005, the reduceg?
is a little higher ¢? = 1.66) than for the model without over-

whatever the chemical composition, models with the same
large separation have the same value ofMy&S ratio, as
predicted by the asymptotic theory.

shooting. We can see on the echelle diagram (Fig. 11, upiper le- We then go further, by computing for various chemical

panel) that the lineg = 0 - £ = 2 are closer for high frequen-
cies. Foraq, = 0.01, these lines cross at= 2.6 mHz, as can

be seen in the echelle diagram (Fig. 11, upper right pank§. T —

x? has increased: 1.73. For larger valueswgf (o> 0.01),
the crossing point appears for lower frequencies decrgdsin
increasingeo, (Fig. 11, lower panels). Thejy? value is high

compositions (Y, [FAH]) the model which fits the best the
observed echelle diagram, usingZminimization process.
One of the most important results at this stage, which was
already pointed out for the case of the steior by Vauclair

et al (2008), is that these best models, obtained for vari-
ous chemical compositions, all have the same mass, radius,

(2.45 and 3.04, respectively). These models do not fit the ob- and thus gravity. With this method, mass and radius are ob-

servations. We conclude from these computations that tbe ov
shooting parameter is small inArae, less than 0.01.

tained with one percent uncertainty. On the other hand, the
age of the star still depends on the chemical composition,

Let us remind however that in these computations, over- basically the helium value.
shooting is simply treated as an extension of the convective Then we compare the position of these best models with
core. We have demonstrated that the seismic analysis af star the spectroscopic error boxes in the lgg log Te¢s dia-

is able to give precise constraints on their central mixatezo

gram. This leads to the best choice of the chemical compo-

This does not exclude other kinds of mild macroscopic mo- sition. In particular, we now constrain the Y value, which
tions, plumes for instance, provided they do not lead to com- represents an importantimprovement compared to previous

plete mixing.

studies.
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Fig. 10. Evolutionary tracks for models of 1.10 Mwith Yg, [Fe/H]=0.32, and a variable overshooting parameigt The tracks are for:
ao=0, 0.001, 0.002, 0.005, 0.01, 0.04, 0.10, and 0.20. The trtat thick line represent the istw 90uHz line.

Table 6. Characteristics of the overmetallic models of 1.19, Fe/H]=0.32, for several values of the oovershooting parameter.

aov  Age (Gyr) log Tetr log(L/Lo) logg Yc Fec/Ra
0.005 6.599 3.7565 0.2484 42162 09482 0.050
0.010 6.674 3.7537 0.2323  4.2167 0.9419 0.055
0.040 6.838 3.7499 0.2177  4.2160 0.9243 0.061
0.100 6.912 3.7482 0.2096  4.2173 0.8826 0.066

— Finally we check that the luminosity of the best of all mod- At the present time, we were able to perform this deep seis-
els is compatible with that derived from the apparent magtic analysis on two solar type stars hosting planets, batiavi
nitude and the Hipparcos parallax. large metallicity (about twice solar)Hor (Vauclair et al 2008)

andu Arae (this paper). In both cases, precise stellar parameter

The parameters found farArae are given in Table 7. Thecould be obtained. We found however an importaffedénce
uncertainties have been tentatively evaluated by allowipgs- Petween these two overmetallic stars.
sible y? increase of 0.1 for each set of models and an uncer-

tainty of 0.1 on the mixing length parameter. They take into |y, Hor, the helium abundance is low, even lower than the
account the fact that all computations done with various 8t so|ar value, in accordance with the helium value determiioed
chemical parameters converge on the same model values. {aeHyades stellar cluster. As other observational pararset
new model is diterent from that given in Bazot et al. (2005)g|s0 coincide, we concluded thatior is an ejected member of
Besides the constraint on the Y value, the basic reasonts @ Hyades. The reason why the helium abundance is so low
in this previous paper the comparisons were only based on fh&nese stars while the metallicity is high is still a mygter

stellar luminosity, which was wrong due to the Hipparcos pagjthough it certainly depends on the mass of the stars which
allax which has later been modified. Also the method usedjiuted the original nebula.

that time was not as precise as the one we now use. Note that

the scaling of parameters for stars in which the seismic mode ) )
cannot be precisely identified may lead to wrong resultss i N # Arae, on the other hand, the helium abundance is large,
the case, for example, for the mass proposed by Kallinger et@® €xpected from the usual laws for the chemical evolution of

(2008) for the stau Arae, which is much too large (1.23Jy1  9alaxies (Isotov & Thuan 2004). This star was formed in a neb-

We also performed an analysis of the size of the mixed cotel\a which sifered normal pollution from stars, with propor-

by testing the implications of overshooting on the mode fr jonal yields of helium and metals.

guencies. We found a strong constraint on the possibility of

core overshooting, treated as an extension of convectien: t The fact that, besides all other results and constraints, se
size of this extension must be less than 0.5 % of the pressorelogy can lead to precise values of the helium abundances in
scale height (overshooting parameter). This does not dgclisolar type stars, where helium cannot be directly deriveohfr
other kinds of mild boundaryfiects at the edge of the corespectroscopy, represents a success which may be of impertan
provided that they do not lead to strong mixing. for the study of the chemical evolution of our Galaxy.
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Fig. 11.Echelle diagram for two overmetallic models ([A§=0.32) of 1.10 M, with Y and:a4,=0.005 (upper-left panelj,,=0.01 (upper-
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Table 7. Parameters qf Arae

MM, 1.10£0.02 T (K)  5820+50

RIR, 1.36+0.06  [FgH]  0.32:0.02

logg  4.215:0.005 Y 0.30+ 0.01

L/L, 1.90+0.10 Age(Gyr) 6.34 0.80
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Conclusion

Durant ces trois années de thése, je me suis intéressée aux étoiles de type solaire,
a la fois sur le plan théorique et observationnel. J’ai plus spécialement étudié les
étoiles centrales de systémes planétaires.

Dans un premier temps, je me suis intéressée a HD 52265, seule cible princi-
pale de la mission CoRoT & posséder une planéte. J’ai effectué une modélisation de
cette étoile, en préparation aux observations. Nous avons pris comme contraintes
les parameétres externes dérivés grace a la spectroscopie. Les valeurs trouvées va-
rient sensiblement d’un groupe d’observateurs a l'autre. Nous avons montré que les
différents modéles ajustant les observables de I’étoile présentaient des différences
de structure interne qui entrainent des différences quantitatives pour les tests sis-
miques (valeur de la grande séparation, des petites séparations, forme du diagramme
échelle).

Ce travail préliminaire sur HD 52265 nous a également permis de mettre en
évidence l'influence du coeur de I’étoile sur les fréquences d’oscillation. Nous avons
montré que pour des modéles évolués, correspondant soit a une étoile en fin de
séquence principale, soit a une sous-géante, les petites séparations deviennent né-
gatives dans le domaine de fréquences observables. Ce résultat est lié a la présence
d’un ceoeur convectif riche en hélium ou d’'un ceeur d’hélium.

J’ai étudié ce phénomeéne dans le cas général des étoiles de type solaire. Nous
avons pu montrer que toutes ces étoiles passent par un stade, au cours de leur
évolution, ou leurs petites séparations deviennent négatives. Ce stade survient a la
fin de la séquence principale ou au début de la branche des sous-géantes. En effet ces
étoiles évoluées présentent un fort gradient d’hélium en leur centre, ce qui entraine
une importante discontinuité dans leur profil de vitesse du son a la limite du cceur.
Ce changement dans la structure interne influence les fréquences d’oscillation et
conduit a cette signature sismique caractéristique. Il est possible d’utiliser cet effet
théorique pour donner des contraintes sur la taille des coeurs convectifs ou d’hélium
ainsi que sur l’extension possible du coeur due a de I'overshooting.
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Je me suis ensuite intéressée a ’étoile 51 Peg, premiére étoile autour de laquelle
une planéte a été découverte. J’ai observé cette étoile avec le spectrographe SOPHIE
a I’Observatoire de Haute-Provence, en Aotit 2007. Ses oscillations ont été détectées.
Nous avons effectué une premiére analyse des données, dans le but d’extraire les
fréquences et d’identifier les modes. Nous avons pu déterminer la valeur de la grande
séparation (95 uHz) et identifier 21 modes d’oscillation.

Enfin, j’ai réalisé une analyse sismique compléte de p Arae, en tenant compte
des effets d’overshooting. Cette étoile est au centre d’un systéme de quatre planétes.
Des observations effectuées avec le spectrographe HARPS ont permis d’identifier 43
fréquences d’oscillation.

Nous avons calculé plusieurs séries de modéles pour cette étoile, en testant dif-
férentes masses et compositions chimiques. Nous avons ensuite retenu les modéles
ajustant au mieux les contraintes sismiques et spectroscopiques. Nous avons trouvé
que seuls les modéles calculés avec une abondance d’hélium suivant la loi d’évolu-
tion chimique des galaxies (Y=0.30) satisfont au mieux toutes les contraintes. Nous
avons déduit les paramétres de 1’étoile, tels la masse, ’age, ou le rayon avec une
grande précision.

L’astérosismologie couplée a la spectroscopie nous a donc permis de déterminer
un parameétre important, 'abondance d’hélium, qui n’est pas directement mesurable
par spectroscopie. Il s’agit d’une réelle avancée. L’étude de ¢ Hor (Vauclair et al.,
2008) a montré que cette étoile avait une abondance d’hélium faible, la méme que
celle de I'amas des Hyades. Au contraire, pour p Arae, nous avons montré que
I’abondance d’hélium est élevée. Cette étoile a donc été formée a partir d’'un nuage
protostellaire qui a subi une pollution normale, comme le prévoit la loi d’évolution
chimique des galaxies.

Nous avons également testé des modéles avec overshooting a la limite du coeur.
L’effet théorique de I'apparition des petites séparations négatives a pu étre utilisé
pour apporter des contraintes sur le parameétre d’overshooting. L’extension du coeur
convectif est possible, mais sa taille est inférieure & 1 % de ’échelle de hauteur de
pression.

Les données de CoRoT concernant HD 52265 sont maintenant disponibles : un
premier traitement a été effectué localement a Toulouse, et une analyse plus poussée
sera effectuée avec la coopération dat de CoRoT. La grande séparation a été évaluée a
98 nHz et la petite séparation a 8 uHz. Ces résultats préliminaires éliminent d’ores et
déja les modeéles évolués correspondant aux paramétres externes dérivés par Takeda
et al. (2005).

Il sera trés intéressant, une fois les fréquences et les modes d’oscillations ex-
traits des données, de poursuivre et de compléter ce travail, en affinant nos modéles,
mais aussi en explorant d’autres parameétres pour la composition chimique, afin de
contraindre plus précisément la structure interne de 1’étoile.
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Cette méme analyse pourra étre réalisée pour 51 Peg, en calculant des modéles
stellaires pour une large gamme de paramétres stellaires, et en analysant les effets
d’overshooting a la limite du ceeur.

Ces résultats s’inscrivent dans des disciplines de la physique stellaire en plein es-
sor : l'astérosismologie et I’étude des étoiles centrales de systémes planétaires. Nous
avons montré que l'astérosismologie est un outil puissant pour déterminer les carac-
téristiques de ce type d’étoiles. En particulier, le fait que ’on puisse dériver la valeur
de ’abondance d’hélium par la sismologie couplée a la spectroscopie, représente un
succés important pour I'étude de I’évolution chimique des galaxies. L’astérosismo-
logie permet également de donner de fortes contraintes sur la structure interne, et
notamment sur les coeurs convectifs ou d’hélium.

Dans les mois et les années a venir, les données apportées par CoRoT ou Kepler,
ainsi que par les instruments au sol, permettront de sonder d’autres étoiles de ce
type et de contraindre leur structure interne. En particulier, on peut espérer obtenir
de meilleures contraintes sur les coeurs convectifs, dont la taille et la composition
influencent I’évolution de I’étoile. La comparaison de tous ces résultats permettra de
mieux déterminer les processus physiques liés a la présence d’exoplanétes.
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Abstract. We present here the detailled modelling of the exoplanet-host star ;1 Arae, which
is known to harbour a four-planets system. This star presents a metallicity excess compared
to stars without detected planets. Asteroseismology can help determining precisely its internal
structure. pu Arae was observed with the HARPS spectrograph at La Silla Observatory in June
2004, and 43 p-modes were identified. Using the external parameters provided by spectroscopy
and the seismic constraints, we computed new stellar models, in a wider range and more precisely
than [1], with various assumptions (overmetallic or accretion scenario, overshooting or not, Y
enriched with metals or Y fixed to its solar value). We tried to find which ones give the best fit
to the observations.

1. Introduction
HD 160691 (u Arae) is a G3 IV-V type star with a visual magnitude V' = 5.15 and a parallax
m = 65.46 £ 0.80 mas. It is the central star of a system of 4 planets [9].

Like most exoplanet-host stars, p Arae presents a metallicity excess compared to stars without
planets. This overmetallicity may be of primordial origin or it could be due to accretion. This
star has been observed in June 2004 with the HARPS spectrograph at La Silla Observatory. 43
p-modes oscillations were identified with degrees ¢ = 0 to £ = 3.

We computed evolutionary tracks with the TGEC code [10] [5], and the adiabatic oscillation
frequencies with the PULSE code [4].

2. Stellar parameters
2.1. Observational constraints
Five groups of observers have derived from spectroscopy the external parameters of p Arae:
Teyf, log g and [Fe/H]. The average value for effective temperature is T sy = 5800 £ 100K. With
the tables of [7], we obtained BC' = —0.085 £ 0.01 for the bolometric correction, and so the
luminosity is log(L/Lg) = 0.24 £ 0.03.

Contrary to [1], we do not use the luminosity as a constraint, we prefer to fit our models to
the “triplets” ([Fe/H], log g. log Tefs) determined consistently by spectroscopists.

2.2. Seismic constraints
Solar-like oscillations have been detected by [3] with the HARPS spectrograph. 43 p-modes were
identified between 1,3 and 2,5 mHz with a mean large separation of 90 pHz and a mean small

(© 2008 IOP Publishing Ltd 1
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Figure 1. Evolutionary tracks for overmetallic models of 1.06 (red), 1.08 (grey), 1.10 (blue),
1.12 (pink), 1.14 (green), 1.16 (yellow), 1.18 (magenta), and 1.20 (cyan) M. The five error
boxes shown are from: [2] (asterisks), [11] (diamonds), [12] (triangles), [8] (crosses), [6] (black
triangles).
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Figure 2. Echelle diagram for an overmetallic model ([Fe/H]=0.32) of 1.10 Mg, 6.318 Gyr,
without overshooting. The lines represent the theoretical frequencies and the symbols their
observational counterpart: solid line and diamonds are for ¢ = 0, dotted line and triangles for
¢ =1, dashed line and crosses for ¢ = 2, dotted-dashed line and asterisks for ¢ = 3.

separation of 5,7 uHz.

3. Modelling

We computed evolutionary tracks for overmetallic and accretion models, for the two values
of [Fe/H] given by the groups of observers: [Fe/H]=0,29 and 0,32 (FIG.1), with and without
overshooting, with a solar helium abundance and with Y increasing with metals. We then
computed the adiabatic oscillations frequencies for a large number of models along the
evolutionary tracks. The only acceptable models are those that have a mean large separation
of exactly 90 puHz and that can fit the observed small separations and echelle diagram. So we
computes on each log g-log T ¢ diagram, an iso-Av 90uHz line. The models that can give the
best fit to the observations are at the crossing of the evolutionary track and the iso-Av line.
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Figure 3. Echelle diagram for an accretion model ([Fe/H]=0.29) of 1.05 Mg, 7.182 Gyr, without
overshooting. The symbols are the same as in FIG.2.

4. Results
We found that, even if all the models are in agreement with the observable (log ¢ and [Fe/H])
and seismic (Av = 90uH z) constraints, some models do not fit the observed small separations
and echelle diagram.

We also noticed that none of the models cross the [8] and [11] error boxes, which correspond
to high values of log g.

We present here the two models that give the best fit to the observations:

e An overmetallic model of 1,10 Mg, 6,318 Gyr, with a metallicity [Fe/H]=0,32 (cf. FIG. 2).
The mean small separation is 6.621 pHz.

e An accretion model of 1,05 Mg, 7,182 Gyr, with a metallicity [Fe/H]=0,29 (cf. FIG. 3) and
a mean small separation of 6.619 pHz.

In these models, we assumed that the helium abundance increases with metals, according to
the law found for galaxies.

These two models correspond to stars on the subgiant branch, with a helium-rich core.

Their luminosities are larger than that derived from the Hipparcos parallax.

4.1. The effect of overshooting

In the TGEC code, overshooting is computed by increasing the convective core by a zone with
a width of a,,Hp, where Hp is the pressure height scale, and ay, the overshooting parameter
(ranging from 0,19 to 0,22).

We have tested the effect of adding overshooting in overmetallic and accretion models. For
most models (at the end of the main sequence), with a helium-rich convective core, we found
negative small separations, so that the lines £ = 0 and ¢ = 2 cross on the echelle diagram (cf.
FIG. 4).

These models do not agree with the observations as well as those without overshooting. More
work is being done on the subject.

5. Conclusion
1 Arae is a G3 IV-V type star with a system of four planets. Solar-like oscillations were detected
and a first seismic analysis of this star was achieved by [1].

Here we performed a new analysis of y Arae, in a more precise and complete way. We
computed new stellar models, taking into account the external parameters (log g, log T,5¢, and
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Figure 4. Echelle diagram for an overmetallic model ([Fe/H]=0.29) with overshooting (cp, =
0.20), 1.05 Mg, and 8.948 Gyr. The symbols are the same as in FIG.2.

[Fe/H]) given by several groups of spectroscopists and the seismic constraints derived from the
HARPS observations. We have tested various computation assumptions and we found other
models which give the best fit to the observations.
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Abstract. HD 52265 is the only exoplanet-host star selected as a main target for the
seismology programme of the CoRoT mission, and so it will be observed continuously during five
months. This is of great interest in the framework of asteroseismology of exoplanet-host stars, in
order to better understand the planetary formation and migration. We performed and extensive
analysis of this star, computed models and analysed their frequencies. CoRoT observations
should enable us to discriminate between the various models allowed from spectroscopic
observations.

1. Introduction

HD 52265 is a solar-type GOV main sequence star, with a Jupiter-mass planet orbiting at 0,5
AU with a period of 119 days [2] [8]. This star has also been observed by the Hipparcos satellite
from which its parallax was derived: = = 35.63 + 0.84 mas. The visual magnitude of this star
is V = 6,301. Its overmetallicity has been established by several observers. In this study, we
have computed evolutionary tracks using the TGEC code [9] [3]. We computed the p-mode
oscillations frequencies for several characteristic models, using the PULSE code [1] and discuss
asteroseismic tests which will help us to choose between the possible models for this star.

2. Modelling of HD 52265

Five groups of observers have derived the metallicity and the external parameters of HD 52265.
Using the tables of [5], we obtained a bolometric correction BC' = —0.03 + 0.01 and so a
luminosity log(L/Lg) = 0.29 £0.05. We computed evolutionary tracks for overmetallic (FIG 1)
and accretion models using the three different values of metallicity given by the groups of
observers: [Fe/H|=0.19 [4] [12], 0.23 [10] [6] and 0.27 [7]. We then analysed 8 specific models (6
overmetallic and 2 with accretion) consistent with the observed parameters.

3. Seismic analysis

For each model, we computed the adiabatic oscillation frequencies, for angular degrees ¢ = 0 to
¢ = 3, and for radial orders ranging typically from 4 to 100. We then computed the characteristic
combinations of frequencies:

e the large separation: Avy ;= vp; — vp_1y

(© 2008 IOP Publishing Ltd 1
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Figure 1. Evolutionary tracks for overmetallic models with [Fe/H]=0.19. The masses are:
1.18 Mg (red), 1.19Mg (green), 1.20Mg (blue), and 1.22M; (magenta). The five error boxes
shown are from: [6] (black triangles), [4] (white triangles), [7] (asterisks), [12] (crosses), [10]
(diamonds).
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Figure 2. Echelle diagram for an overmetallic model ([Fe/H]|=0.27) of 1.22M, and 1.544 Gyr.
Diamonds correspond to ¢ = 0, triangles to ¢ = 1, crosses to £ = 2 and asterisks to £ = 3.

e the small separation: 0v,; = vp; — Vp—1,4+2 which are very sensitive to the deep stellar
interior.

We finally computed the corresponding echelle diagrams.

All models are different in their internal structures and they present clearly visible seismic
signatures, as can be seen in the examples shown in FIG 2 and 3.

We found two special cases, the two models lying in the Takeda et al. error box: one model
is at the end of the main-sequence, the other at the beginning of the subgiant branch. These
models present interesting features, as we can see on FIG. 3 and 4 for the example of the subgiant
model: the small separations become negative at a given frequency, and so the lines £ = 0 and
¢ = 2 in the echelle diagram cross at that same frequency.

These characteristic features are related to the fact that the models have helium-rich cores,
and so the sound velocity profiles present a clear discontinuity (cf. FIG. 5) at the boundary of
the cores. The £ = 2 modes turn back at a specific depth while the £ = 0 modes travel down to
the center of the star, this leads to a change of sign in the small separations.
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Figure 4. Small separations for an overmetallic model ([Fe/H]=0.19) of 1.20M, and 4.647 Gyr.

This is an important result which is discussed more precisely in [11], and which will be studied
in more details for the general case of solar-type stars in a forthcoming paper.

4. Conclusion
We performed an extensive analysis of the planet-hosting star HD 52265, which is one of the

main target of the CoRoT seismology programme.

This star presents a metallicity excess, and from various groups of observers, the determined
metallicity values range from [Fe/H]=0.19 to 0.27.

We computed 8 models consistent with the external parameters of the star ([Fe/H], log g
and log T,f¢). They present seismic signatures with differences large enough to be detectable
by CoRoT, so we should be able to determine which of the possible models give the best fit to

the observations.
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Abstract

We present preliminary models for HD 19994, a star which is part of a binary system and also
harbors an extrasolar planet. We compute evolutionary tracks with the Toulouse-Geneva evo-
lution code, using four different metallicity values. Large and small separations are computed,
and the echelle diagrams are given for a few models. From the currently known spectroscopic
data, we found that HD 19994 could be either an overmetallic main sequence star with a
mass range between 1.24 and 1.36 M or a less massive subgiant star, with a mass range of
1.18-1.28 M and a solar metallicity. We also found that, in some cases, the small separations
can become negative at a given frequency, which is related to the presence of a convective
and helium-rich core. This is a preliminary approach: a more precise asteroseismic study of
this star, based on recent (November 2007) data from the HARPS spectrograph will be given
later.

Individual Objects: HD 19994

Asteroseismology is a powerful tool to study the interior of stars. In the case of HD 19994
we had two motivations for a precise study: this star has an orbiting Jupiter-like planet
and also has a binary companion. 3 Virginis, a “sister” of HD 19994 but with no or-
biting exoplanet, has been previously studied using asteroseismology (Carrier etal. 2005;
Eggenberger & Carrier 2006). This gives a unique opportunity to compare two similar stars
with different environments.

We computed evolutionary tracks using the Toulouse-Geneva evolution code. For the four
metallicity values found in the literature, we computed evolutionary tracks for masses ranging
from 1.18 Mg to 1.40 M. For each metallicity case, we constructed the corresponding
error boxes in the log(L/Lg) - log(Terr) and log(g) - log(Tesr) planes, according to the
observational constraints given by the spectroscopic studies. Finally, we have five error boxes,
two of them corresponding to the same metallicity values but to different luminosities, gravities
and effective temperatures. In every case we chose a model, in the corresponding track, close
to the centre of the error box, in agreement with the observational constraints. We found
that, as an overmetallic star, HD 19994 should be a main sequence star with a mass range
between 1.24 and 1.35 Mg; otherwise, in case the overmetallicity was due to accretion, it
would be a subgiant star with a mass between 1.18 and 1.28 M.

We selected ten models to perform the asteroseismic test. Adiabatic oscillation frequencies
were computed using the PULSE code (Brassard et al. 1992), for angular degrees from £ =1
to £ = 3 and radial orders ranging typically from 4 to 30. The azimutal order is always m = 0.
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We computed the large separations, small separations and we plotted the echelle diagrams.
Analyzing our results, the most interesting cases are the models where the lines £ = 0 and
£ =2, and/or the lines £ = 1 and £ = 3 cross, indicating that the small separations change sign
at a certain frequency, in contradiction with the asymptotic theory (Tassoul 1980). This is
related to the presence of a convective helium-rich core in the star (Soriano & Vauclair 2008).
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Abstract

The £ = 0 - £ = 2 small separations can become negative in a certain frequency region during
the evolution of solar-type stars. This specific behaviour can be used to characterize the
convective and the helium stellar cores, and to obtain constraints on the possible extent of
the overshooting at the core edge.

Theoretical analysis

The small separations, defined by évp¢ = vpe — vp—_1¢42, are very sensitive to the deep
stellar interior (Roxburgh & Vorontsov 1994). Soriano et al. (2007) have shown that they
could become negative, which was in contradiction with the “asymptotic theory” developed
by Tassoul (1980). This phenomenon was related to the presence of a convective core or a
helium core with a sharp edge.

Taking into account the fact that not all the modes travel through the same stellar regions,
we found a new expression for the small separations:

it C
(sun,ga/(r):/ 1de, 1)

Jr rdr

where r; is the internal turning point of the waves.
A rapid variation in the sound speed profile can create a significant change in the integral
and the sign reversal of the small separations.

Results

We performed a study of this phenomenon in the general case of solar-type stars
(Soriano & Vauclair 2008), and we found that all stars go through a stage in their evolu-
tion where their small separations change sign and become negative. This peculiar stage
could be near the end of the main sequence or at the beginning of the subgiant branch. This
phenomenon is clearly related to the high-helium content of convective or helium cores.
During the lifetime of a star on the main sequence, its core develops, and its helium
abundance increases. A sharp discontinuity in the chemical composition and in sound speed
appears at the edge of the core (Fig. 1, left panel). This induces a change in the integral /(r)
and the small separations become negative below 3.5 mHz (Fig. 1, right panel). When
the star reaches the subgiant branch, a helium core remains, with sharp boundaries. There
is still an important discontinuity in the sound velocity profile, and the small separations
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Figure 1: Sound speed profile (top panel) and small separations (lower panel) for a solar metallicity model
([Fe/H]) of 1.20 M, 3.683 Gyr, without overshooting.

become negative at lower frequencies than for less evolved models. While the star continues
its evolution on the subgiant branch, the frequency at which the small separations become
negative goes on decreasing.

This special behaviour can be used to characterize the convective and the helium cores,
and also to give constraints on overshooting.
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Consortium.
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