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The	
  Liquid	
  Water	
  Habitable	
  Zone	
  

Habitable	
  planet	
  a	
  priori	
  requires	
  a	
  rocky	
  planet	
  with	
  an	
  atmosphere.	
  	
  

&	
  

NASA	
  

NASA	
  



But	
  to	
  establish	
  and	
  sustain	
  habitability,	
  many	
  astrophysical	
  factors	
  must	
  be	
  right!	
  	
  	
  

Radia8on	
  

Par8cles	
  
and	
  CMEs	
  

Wind	
  and	
  
magne8c	
  fields	
  

Planetary	
  
magnetosphere	
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Extreme-­‐UV	
  &	
  X-­‐rays:	
  
	
  
	
  

	
  chemistry,	
  thermal	
  loss	
  	
  
(evapora8on)	
  

Ionized	
  winds:	
  	
  
	
  

non-­‐thermal	
  loss	
  

Kislyakova et al. 2014  

Mo8va8on:	
  Atmospheric	
  Processing	
  and	
  Erosion	
  

Johnstone et al. 2015 

ions	
  

neutrals	
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Atmospheric	
  Accre8on	
  and	
  Erosion	
  

Gas	
  envelope	
  accre3on	
   Loss	
  due	
  to	
  pressure	
  release	
  
NASA	
   NASA/JPL	
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Small	
  (<1	
  MEarth)	
  planets	
  lose	
  captured	
  
H	
  envelopes	
  a_er	
  a	
  few	
  10	
  Myr	
  
	
  
	
  
	
  
Earth-­‐sized	
  planet	
  loses	
  	
  
envelope	
  possibly	
  
	
  
	
  
	
  
“Super-­‐Earths”	
  can’t	
  lose	
  
	
  captured	
  -­‐	
  very	
  dense!	
  –	
  	
  
envelopes	
  at	
  all!	
  
(Erkaev+	
  2013	
  for	
  en@re	
  MS)	
  

(Lammer	
  et	
  al.	
  2014)	
  

dust	
  deple8on	
  f=0.001	
  
f=0.01	
  

f=0.1	
  

Macc	
  =	
  10-­‐6	
  
-­‐10-­‐5	
  Mpl	
  yr-­‐1	
  

...	
  followed	
  by	
  thermal	
  loss:	
  

<	
  1.5	
  ME	
  

>	
  1.5	
  ME	
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Planetary	
  Wind	
  Processed	
  by	
  Stellar	
  Wind	
  and	
  Radia8on:	
  
Hea8ng,	
  expansion,	
  radia8on	
  pressure,	
  charge	
  exchange,	
  ion	
  pick-­‐up	
  	
  

planetary	
  	
  neutrals	
  

stellar	
  neutrals	
  

planetary	
  ions	
  

stellar	
  ions	
  

high-­‐β 
super-­‐Alfvénic	
  
stellar	
  wind	
  

slowly	
  2km/s	
  

expanding	
  	
  
atmosphere	
  

ionosphere	
  
coupled	
  to	
  	
  
atoms	
  via	
  CX	
  

CX	
  
Energe@c	
  
Neutral	
  	
  
Atoms	
  
~100-­‐200	
  km/s	
  

neutrals	
  
penetrate	
  	
  
SW	
  
accel.	
  to	
  100	
  km/s	
  

ions	
  	
  
confined	
  
by	
  SW	
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•  Massive H atmosphere in Habitable Zone around M dwarf, 1-100 x XUV: 

•  Ion pick-up by the stellar wind/CME wind ~10-30% of thermal escape 

•  Difficult to get rid of it!     (~1-10 EOH thermal for Earth in M dwarf HZ;   Kislyakova+ 2013) 

stellar wind protons        planetary H atoms 
ENAs moving away from / towards the star 

magnetic obstacle 
super-Earth 2RE,  
   10ME, 50 XUV 

K
is

ly
ak

ov
a 

et
 a

l. 
20

13
  

Ions	
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  Picked	
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  By	
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To	
  understand	
  a	
  planet	
  and	
  its	
  habitability,	
  the	
  en8re	
  evolu8on	
  	
  
of	
  the	
  stellar/planetary	
  environment	
  must	
  be	
  known!	
  

stellar	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
rota3on	
  

loss	
  of	
  secondary	
  	
  
atmosphere?	
  

primordial	
  envelope	
  
	
  removal?	
  

8me	
  

Mark	
  A.	
  Garlick	
  

NASA	
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(Johnstone,	
  	
  Güdel+	
  2015;	
  see	
  also	
  Gallet	
  &	
  Bouvier	
  2013)	
  

Mass	
  Loss	
  and	
  Rota8on:	
  	
  
Introducing	
  Rota8onal	
  Distribu8ons	
  

1M¤	
  



Stellar	
  Rota8onal	
  Evolu8on:	
  	
  
Torques	
  in	
  Magne8zed	
  Wind	
  

(Johnstone,	
  	
  Güdel+	
  2015)	
  

.	
  

.	
  

Plan	
  of	
  aQack:	
  
	
  
1 	
  Rota8on	
  rate	
  Ω(age):	
  from	
  observa8ons	
  of	
  	
  

	
  clusters	
  
	
  
2 	
  spin-­‐down	
  rate	
  	
  	
  	
  dΩ/dt	
  =	
  torque/moment	
  	
  

	
  of	
  iner8a	
  

3 	
  torque	
  	
  =	
  f(B,	
  M,	
  Ω)	
  from	
  hydro	
  simula8ons	
  
	
  
4 	
  B	
  =	
  f(Ω) 	
   	
  (dipole)	
  from	
  observa8ons	
  

5 	
  M	
  =	
  f(Ω) 	
   	
  Mass	
  loss	
  rate	
  
	
  

Mark	
  A.	
  Garlick	
  



Spin-­‐Down	
  Model	
  for	
  Different	
  Masses:	
  Results	
  	
  

Movie!!	
  

Johnstone,	
  	
  Güdel+	
  2015	
  



The	
  ‘Solar’	
  Wind	
  in	
  Time	
  (1M¤)	
  –	
  Non-­‐Unique!	
  

Satura8on	
  fast	
  ini8al	
  
rota8on	
  

slow	
  ini8al	
  
rota8on	
  

Sun	
  

Johnstone,	
  	
  Güdel+	
  2015	
  

Wind	
  distribu4on!	
  



The	
  	
  High-­‐Energy	
  Sun	
  in	
  Time	
  
rapidly rotating star 

10x	
  	
  for	
  EUV	
  
30x	
  	
  for	
  X-­‐rays	
  

Tu,	
  Johnstone,	
  Güdel,	
  Lammer	
  2015	
  



Stars	
  and	
  Planets	
  from	
  Space	
  
	
  
Unveiling	
  stellar	
  environments	
  using	
  space	
  instrumentation	
  

	
  
	
  

Thermal	
  Escape	
  for	
  H/He	
  protoatmospheres:	
  
atmospheric	
  evolu8on	
  depends	
  strongly	
  on	
  	
  

ini@al	
  atmospheric	
  mass	
  and	
  ini@al	
  stellar	
  rota@on!	
  

Johnstone, Güdel et al. 2015c 

star:	
  slow	
  rotator	
  
star:	
  fast	
  rotator	
  

1ME	
  
planet	
  



Stellar	
  Winds	
  from	
  Exoplanet	
  Lyα	
  Observa8ons	
  
Hot	
  Jupiter	
  HD	
  209458b	
  in	
  transit:	
  
8.9±2.1	
  %	
  excess	
  blue/red	
  Lyα	
  absorp8on	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (Vidal-­‐Madjar	
  et	
  al.	
  2003,	
  Ben-­‐Jaffel	
  2007;	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  HD	
  209458:	
  1.15M¤,	
  4±2	
  Gyr)	
  
	
  

Model:	
  	
  H	
  envelope	
  escaping	
  due	
  to	
  
•  Lyα	
  radia8on	
  pressure	
  	
  
•  line	
  broadening	
  due	
  to	
  v	
  distribu8on	
  
•  photo-­‐	
  and	
  e-­‐	
  	
  impact	
  ioniza8on	
  
•  exospheric	
  energe8c	
  charge-­‐exchange	
  H	
  	
  

	
  	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (not	
  thermal	
  evapora8on!)	
  
	
  
Best-­‐fit	
  energe8c	
  H	
  @	
  	
  0.047	
  AU:	
  	
  
	
  

vwind=400	
  km	
  s-­‐1,	
  n=5x103	
  cm-­‐3	
  ,	
  T=1.1x106	
  K	
  
	
  

and:	
  planetary	
  magne@c	
  moment	
  ~0.1	
  Mjup!	
  	
  

Kislyakova	
  et	
  al.	
  2014	
  



•  Wind-­‐ISM	
  collision:	
  	
  
	
  astrospheric	
  H	
  walls	
  

•  Observa8on	
  of	
  Lyα	
  	
  
	
  absorp8on	
  (HST)	
  

•  Hydrodynamic	
  modeling:	
  
	
  absorp8on	
  ⇔	
  mass	
  loss	
  

	
  

(Wood	
  et	
  al.	
  2005)	
  

Stellar	
  Ionized	
  Winds:	
  Indirect	
  Evidence	
  



Ṁ∝FX1.34±0.18	
  

Wood	
  et	
  al.	
  2005,	
  ApJ,	
  628,	
  L143;	
  Wood	
  et	
  al.	
  2010,	
  ApJ,	
  717,	
  1279	
  

old	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  young	
  

Semiempirical	
  mass-­‐loss	
  es8mates	
  



Ionized	
  Stellar	
  Winds	
  from	
  Radio	
  Bremsstrahlung	
  

Radia8ve	
  transfer	
  for	
  	
  
spherical	
  wind:	
  

Wright	
  &	
  Barlow	
  1975	
  

escape	
  
of	
  coronal	
  
radio	
  emission	
  

Polar	
  oualows:	
  	
  
same	
  wind	
  mass	
  loss	
  rate	
  	
  
→	
  higher	
  density	
  	
  
→	
  more	
  radio	
  emission	
  

Reynolds	
  1986	
  



Op3cally	
  thick	
  radius:	
  

S = 5.1� 1011

�
Ṁ

v

�4/3
T 0.1

�d2
(sin i)1/3�0.6 [mJy] (1)

spherical:	
  

polar:	
  

spherical:	
  

Flux	
  density	
  (if	
  op3cally	
  thick):	
  



New	
  JVLA	
  campaign	
  on	
  
solar	
  analogs	
  

(Fich8nger	
  et	
  al.	
  2017)	
  

calculated	
  example	
  spectrum	
  
from	
  full	
  radia8ve	
  transfer	
  through	
  

T	
  and	
  n	
  profile	
  of	
  wind	
  Maximum	
  mass	
  of	
  ZAMS	
  Sun:	
  
	
  

1.02M¤ for	
  spherical	
  wind	
  
	
  

Sun	
  s8ll	
  too	
  faint	
  to	
  solve	
  
“Faint	
  Young	
  Sun	
  Paradox”	
  

	
  
(require	
  1.03-­‐1.07M¤,	
  	
  

Sackmann	
  &	
  Bootroyd	
  2003	
  



X-­‐ray	
  flares	
  on	
  T	
  Tau	
  stars	
  in	
  Orion,	
  1	
  Myr	
  	
  	
  	
  (Feigelson	
  et	
  al.	
  2002):	
  

X-­‐ray	
  peak	
  luminosity 	
  	
  1.5	
  dex 	
  	
  x	
  largest	
  solar	
  flares	
  

Flare	
  frequency 	
  	
  	
  2.5	
  dex 	
  	
  x	
  largest	
  solar	
  flares	
  

Non-­‐linearity	
  X	
  vs.	
  protons	
  	
  	
  1.0	
  dex 	
  	
  for	
  2	
  dex	
  in	
  X	
  ampl.	
  

8me	
  averaged: 	
  105	
  3mes	
  higher	
  proton	
  flux	
  

radio	
  observa8ons:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
   	
  105	
  3mes	
  more	
  coronal	
  electrons	
  (Güdel	
  +...)	
  
	
  

•  	
  Overlapping	
  events	
  from	
  many	
  flares:	
  near-­‐con@nuous	
  
stream	
  of	
  107	
  protons	
  (>10	
  MeV)/cm2/s	
  @	
  1AU	
  

•  Similar	
  values	
  for	
  other	
  saturated	
  stars	
  including	
  ZAMS	
  

___________________________	
  

An	
  es8mate	
  for	
  T	
  Tauri	
  stars	
  



non-thermal radio"

Güdel et al. 1998"
Fichtinger et al. 2017"

High production rate of accelerated particles in young Sun;"
but very rapid decay with time"

100            300     600    Myr"

Solar analogs:"

?"

The	
  Radio	
  Sun	
  in	
  Time	
  

detec8ons	
  

non-­‐	
  
detec8ons	
  

L R
/L

bo
l	
  (
Hz

-­‐1
)	
  

10-­‐17	
  

10-­‐22	
  
Prot	
  (d)	
  1	
   10	
  



What	
  Could	
  be	
  Expected	
  from	
  Radio	
  Emission?	
  (Vido~o	
  et	
  al.	
  2017)	
  

•  V830	
  Tau	
  b:	
  	
  2	
  Myr	
  hot	
  Jupiter,	
  0.77	
  Mjup	
  ,0.057	
  au	
  
• MHD	
  wind	
  simula8ons	
  using	
  stellar	
  magne8c	
  map	
  
• Wind:	
  base	
  T=106	
  K,	
  n=1012	
  cm-­‐3,	
  M=3x10-­‐9	
  M¤	
  yr-­‐1	
  

.	
  

Radio	
  power	
  ∝	
  magne8c	
  (and	
  kine8c)	
  energy	
  flux	
  
	
  	
  	
  	
  hi�ng	
  planetary	
  magnetosphere	
  	
  	
  

Stellar	
  wind	
  radio	
  <	
  0.1	
  mJy	
  for	
  ν	
  <	
  6	
  GHz	
  
With	
  Bower	
  et	
  al.	
  (2016):	
  	
  M	
  <	
  	
  3x10-­‐9	
  M¤	
  yr-­‐1	
  

.	
  

Planetary	
  radio:	
  1-­‐12	
  mJy	
  @	
  4-­‐40	
  MHz,	
  Bp=1.3-­‐13	
  G	
  
for	
  wave	
  propaga8on	
  above	
  plasma	
  frequency	
  

Planet	
  marginally	
  outside	
  op8cally	
  thick	
  wind	
  region	
  

likely	
  



Summary	
  

•  Early	
  phases	
  of	
  planet	
  evolu8on	
  subject	
  to	
  (for	
  G	
  star)	
  
	
  
	
   	
  5-­‐30 	
  x	
  wind	
  mass	
  loss	
  rate	
  

	
  10-­‐100	
   	
  x	
  EUV	
  
	
  30-­‐1000 	
  x	
  X-­‐rays	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  up	
  to	
  105 	
  x	
  high-­‐energy	
  par8cles	
  
	
  
	
  	
  	
  	
  	
  but	
  evolu8on	
  is	
  non-­‐unique	
  in	
  first	
  few	
  100	
  Myr	
  for	
  a	
  G	
  star.	
  
	
  
•  Radio	
  astronomy	
  promising	
  for	
  detec8ng	
  winds,	
  CMEs,	
  
	
  	
  	
  	
  	
  and	
  high-­‐energy	
  par8cles	
  in	
  planetary	
  magnetospheres.	
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