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Resumen

Las estrellas del tipo M de la secuencia principal (enanas rojas o
enanas M) permanecen en esta etapa durante unos 1011 años (Laugh-
lin et al., 1997; Baraffe et al., 1998; Dotter et al., 2008). Estas estrellas
también son muy abundantes en nuestra galaxia, constituyendo cerca
del 70% de la población total (Bochanski et al., 2010), y se espe-
ra que 48.6+25,3

−17,1% de las enanas M tengan un planeta tipo Tierra
a su alrededor en la zona habitable (HZ) (Garrett et al., 2018). Sin
embargo, la habitabilidad de planetas alrededor de enanas M puede
verse afectada por las características particulares de estas estrellas.
Mientras que estrellas más masivas tienen periodos de estancia en la
presecuencia principal (PMS) de unos millones de años, las enanas
M pueden durar en esta tu etapa hasta 1 Gyr, durante la cual su
luminosidad disminuye provocando que la HZ mueva su posición (Lu-
ger and Barnes, 2015), acercándose más a la estrella conforme pasa
el tiempo. Una vez que la estrella está en la secuencia principal, su
HZ está a ⩽ 0.25 ua (Kopparapu et al., 2013). Otra característica de
las enanas M es la variación del flujo de radiación XUV, debido a la
emisión de fulguraciones, más frecuentes y más energéticas que en el
caso del Sol (Hawley et al., 2014). Este rango de longitudes de onda
ioniza y calienta la exosfera de las atmósferas planetarias, generan-
do una expansión de la atmósfera y facilitando el escape atmosférico
de un planeta en la HZ de enanas M (Luger and Barnes, 2015). El
objetivo de este trabajo es estudiar la contribución del flujo XUV de
fulguraciones en la pérdida atmosférica de planetas potencialmente
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habitables alrededor de enanas rojas a través de simulaciones numé-
ricas. Para eso, se desarrolló un módulo dentro del código VPLanet
que incluye la emisión XUV de las fulguraciones. En el presente traba-
jo consideramos planetas con cantidades iniciales de agua superficial
entre 1 y 10 océanos terrestres (TO), una envoltura primordial de hi-
drógeno (≤ 10−3 M⊕), alrededor de estrellas con masas entre 0.2 y 0.6
M⊙. En este rango de parámetros, encontramos que las fulguraciones
pueden eliminar hasta 2 TO más que las estrellas en su estado quieto,
lo que, en algunos casos, se traduce en una duplicación de la pérdi-
da total de agua. También se encontró que las fulguraciones pueden
aumentar las cantidades de oxígeno atmosférico en cientos de bares
en algunos casos. Los resultados muestran que planetas con la misma
masa de la Tierra en la HZ de enanas M pierden poco más de 56%
de su agua superficial. Tales resultados consideran escenarios en que
estos planetas experimentan una fase de efecto invernadero desbocado
corta y orbitan estrellas que emiten fulguraciones. En este caso, las
fulguraciones son responsables por un aumento de 13% del escape del
agua, cuando comparado al mismo escenario, pero cuando la estrella
está en su estado basal. Eso implica que aunque estén en un ambiente
expuesto a la radiación de fulguraciones, todavía es posible tener agua
en la superficie de esos planetas.
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Capítulo 1

Introducción

El clima espacial y su impacto en los planetas del sistema solar es
conocido desde 1859, cuando partículas cargadas provenientes del Sol
impactaron la Tierra, y dieron origen a lo que hoy se conoce como
evento Carrington (Carrington, 1859), causando una tormenta geo-
magnética.

Otro aspecto dentro de ese tema es el impacto en las atmósferas
planetarias, ya que los eventos transitorios puedan cambiar tanto la
química atmosférica (Luger and Barnes, 2015; Tilley et al., 2019; Es-
trela et al., 2020; Chen et al., 2021) como ocasionar el escape de la
atmósfera (France et al., 2020; Hazra et al., 2020; Atri and Mogan,
2020), lo que implica que las fulguraciones pueden influir en la habita-
bilidad planetaria (Vida et al., 2019; Yamashiki et al., 2019; Abrevaya
et al., 2020; Estrela et al., 2020; Howard et al., 2020).

Al contrario de los planetas del sistema solar, el monitoreo de los
exoplanetas es limitado, particularmente con respecto al efecto en sus
atmósferas de eventos transitorios, como las fulguraciones, debido a
la precisión de los instrumentos para observarlos. En ese sentido, las
simulaciones numéricas juegan un papel importante para el desarrollo
de conocimiento en esa área.

Considerando todos estos aspectos, el presente trabajo tiene co-
mo finalidad calcular la pérdida atmosférica y de agua superficial en
planetas terrestres debido a la influencia de las fulguraciones (en par-
ticular) de estrellas tipo enana M, usando simulaciones numéricas.
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1. INTRODUCCIÓN

En ese capítulo se presentará una revisión de los temas relevantes
y necesarios para la comprensión del trabajo desarrollado aquí, así
como el objetivo de esta investigación.

1.1. Enanas rojas

Las estrellas del tipo M de la secuencia principal (MS; con masas
entre 0.08 y 0.6 M⊙, conocidas también como enanas rojas o enanas M)
son el tipo de estrella con más planetas considerados potencialmente
habitables, según el catálogo del Laboratorio de Habitabilidad Plane-
taria (PHL)1. De acuerdo con el catálogo, aproximadamente 69.5%
de los planetas clasificados como potencialmente habitables orbitan
enanas M, comparados a los 23.7% que orbitan estrellas del tipo K
y 6.7% que orbitan estrellas del tipo G. Debido a eso, las enanas M
son los objetos más relevantes actualmente para la búsqueda y carac-
terización de planetas potencialmente habitables (Billings, 2011; Fujii
et al., 2018). Se espera que ∼ 48% de ellas tengan por lo menos un
planeta tipo terrestre en su zona habitable (HZ, del inglés Habitable
Zone; ver sección 1.4.2) (Garrett et al., 2018), donde en el vecinda-
rio solar (región esférica alrededor del Sol que abarca un radio de 5
pársecs (Carigi, 2015)), ese número aumenta a ∼ 2.4 planetas (Tuomi
et al., 2019). Las enanas M son también las estrellas más abundantes
de la Vía Láctea, constituyendo cerca del 70% de la población (Bo-
chanski et al., 2010), y 40% de la masa estelar de la galaxia (Chabrier,
2003).

Los espectros de las enanas M se caracterizan por la presencia de
fuertes líneas de absorción debido a la molécula diatómica de óxido
de Titanio (TiO) en las longitudes de onda 450-570 nm (Morgan

1https://phl.upr.edu/projects/habitable-exoplanets-catalog. El catálogo usa
el llamado Índice de Similitud con la Tierra (ESI, del inglés Earth Similarity
Index (Schulze-Makuch et al., 2011) para clasificar los planetas de acuerdo con
su similitud con la Tierra (usando información de radio y masa planetaria) y
entonces definir entre los planetas conocidos cuáles pueden ser considerados po-
tencialmente habitables.
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1.1 Enanas rojas

et al., 1943). Tienen también una temperatura suficientemente baja
para tener moléculas como H2O y H2 (Chabrier and Baraffe, 1997).
De acuerdo con Scalo et al. (2007) y Kaltenegger and Traub (2009),
las enanas M presentan temperaturas efectivas entre 2500 y 3800 K,
y luminosidades bolométricas entre 0.0015 y 0.72 L⊙.

Una de las características más peculiares de este tipo de estrella
es su emisión en longitudes de onda <300 nm, que es mayor a la
esperada en estrellas con temperaturas efectivas menores a 3000 K,
como muestran las observaciones del catálogo MUSCLES (del inglés
Measurements of the Ultraviolet Spectral Characteristics of Low-mass
Exoplanetary Systems) (France et al., 2016; Loyd et al., 2016; Young-
blood et al., 2016; Wilson et al., 2021). La razón de esta emisión es lo
que conocemos como actividad magnética.

1.1.1. Actividad magnética estelar

La proximidad con la Tierra, hace que el Sol sea el mejor ejemplo
para estudiar la actividad estelar, ya que ese factor posibilita que
las observaciones del Sol presenten una buena relación señal-ruido,
posibilidad de observaciones in situ, y una amplia gama de misiones
espaciales cubriendo diferentes rangos de longitudes de onda (desde
los microondas hasta los rayos γ) con una alta precisión (Wenzel et al.,
1992; Domingo et al., 1995; Davila et al., 1996; Chiu et al., 1998; Fox
et al., 2016).

En el Sol, la actividad estelar es medida a través de manchas so-
lares, donde el campo magnético tiene un valor promedio de 3000 G
(Rezaei et al., 2012; Livingston and Watson, 2015). Tales manchas
pueden dar origen a regiones activa, donde de acuerdo con (Priest,
2014), el campo magnético típico es de 100 G. En las regiones ac-
tivas, a su vez, pueden formarse eyecciones de masa coronal (CME,
del inglés Coronal Mass Ejection) y fulguraciones 2, como muestra la

2El sistema de clasificación en escala logarítmica, usado por el GOES (del
inglés Geostationary Operational Environmental Satellite) (Baker, 1970), se basa
en la intensidad del flujo de la fulguración en las longitudes de onda entre 1 y

3



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.1.

a. b. c.
Figura 1.1: Sol durante el evento de la fulguración de clase X9.3, en el día
6 de septiembre de 2017. a: Manchas solares en la fotósfera del Sol, en el
continuo, con el instrumento HMI (Helioseismic and Magnetic Imager) que
se encuentra en el Solar Dynamics Observatory (SDO) . b: Magnetograma
de las manchas en el Sol con el instrumento HMI. Las regiones en blanco
son campos magnéticos con polaridad norte y regiones en color negro con
polaridad sur. c: Regiones activas en el Sol en la longitud de onda de 131
con el instrumento AIA (Atmospheric Imaging Assembly) del SDO) (Lemen
et al., 2012). La región activa AR 2673, señalada en las figuras, es la región
que dio origen al evento. Crédito: SDO.

La actividad en el Sol proviene de su campo magnético (Spiegel and
Weiss, 1980; Weiss and Tobias, 2000; Ossendrijver, 2003; Tobias, 2005;
Charbonneau, 2014), que tiene origen en la región llamada tacoclina.
Esta región es la zona de transición entre la zona radiativa, donde el
Sol rota como un cuerpo rígido y la zona convectiva, donde la rotación
es diferencial, y depende de la latitud (Gough and McIntyre, 1998),
como muestra la Figura 1.2.

Debido a eso, el plasma solar (material compuesto por átomos de
hidrógeno y helio ionizados y electrones libres, a una temperatura de
millones de grados Kelvin) del ecuador gira más rápido que el plasma

8 Å. En él, una fulguración clasificada como X tiene un flujo igual o mayor que
10−4 W m−2, M entre 10−5 y 10−4 W m−2, C entre 10−6 y 10−5 W m−2, B entre
10−7 and 10−6 W m−2 y A entre 10−8 and 10−7 W m−2 . El número que sigue a
la clasificación significa la intensidad del evento en escala logarítmica, donde un
evento X9 (9 × 10−4 W m−2) es 100 veces más intenso que un evento C9 (9 ×
10−6 W m−2).

4



1.1 Enanas rojas

Figura 1.2: Rotación interna del Sol (línea verde sólida). Las bifurcaciones
en la zona convectiva representan la rotación diferencial. La línea roja rayada
que divide la zona radiativa de la convectiva, indicada en la figura, es la
tacoclina. Crédito: Strong et al. (2012).

que está en los polos. Con el paso del tiempo, debido a la rotación di-
ferencial, las partículas cargadas arrastran las líneas de campo magné-
tico con ellas, haciendo que las líneas del campo empiecen a enrollarse
entre sí, generando diversos bucles y polos magnéticos locales, lo que
aumenta la densidad de líneas del campo en tales zonas (Figura 1.3).
Cuando la densidad de líneas de campo es lo suficientemente grande
para impedir la convección debajo de una zona, se forma una mancha
solar, que se ve como una mancha negra, debido a que la temperatu-
ra en la región es más baja que la temperatura de su entorno en la
fotósfera del Sol (ver Figura 1.4) (Kivelson, 1995).

En estos bucles la tensión magnética también puede crecer al punto
de que las líneas del campo magnético se acercan tanto que cambian
su patrón de conectividad, rompiendo el teorema de Álfven y gene-
rando la reconexión en las mismas. Cuando eso ocurre, las partículas

5



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.3: Esquema de evolución del campo magnético del Sol a lo largo
del ciclo solar (que dura aproximadamente 11 años). Durante el momento
de menor actividad ("Solar Minimum"), el Sol tiene un campo magnético
de configuración dipolar/poloidal. Con el tiempo, la configuración pasa a ser
multipolar, y el Sol presenta mayor actividad ("Maximum"). Crédito: O’Shea
(2018).

son aceleradas, generando una contrapartida electromagnética, llama-
da fulguración (Kivelson, 1995). Dependiendo de la energía liberada
en el evento (Youngblood et al., 2017, Tabla 1), parte del plasma (pro-
tones, electrones y partículas α) de la corona solar puede ser liberado,
formando una CME.

De acuerdo con Yashiro et al. (2006) y Youngblood et al. (2017,
Tabla 1), la probabilidad de que una fulguración solar sea acompa-
ñada de una CME crece con la energía de la fulguración. Aunque las
relaciones derivadas del Sol han sido aplicadas a estrellas enanas M
(e.g. Segura et al. (2010)), hay evidencia que indica que éstas presen-
tan más fulguraciones que CMEs comparadas con el Sol, como es el
caso de la estrella AD Leo (Muheki et al., 2020).

El Sol también emite continuamente un flujo de partículas de la
corona, llamado viento solar, que consiste en protones, electrones y
partículas α de densidad aproximada de 10 partículas/cm3 y velocidad
media de 400 km/s (a una distancia de 1 ua del Sol). A lo largo del ciclo

6



1.1 Enanas rojas

Figura 1.4: Estructura interna y externa del Sol. En la figura están indicadas
las características principales de cada capa. El núcleo representa el 25 % del
radio del Sol, con una temperatura igual a 1.5 × 107 K, y una densidad igual
a 1.6 × 105 kg m −3. La zona radiativa presenta una temperatura entre 8 ×
106 y 5 × 105 K, y se encuentra entre 0.25 y 0.7 R⊙. La zona convectiva se
encuentra entre 0.7 y 1 R⊙ y posee una densidad máxima de 8 × 10−5 kg m −3

y una temperatura entre 5 × 105 y 6600 K. La atmósfera solar está dividida
entre fotosfera, cromosfera y corona. La fotosfera es la capa más profunda de
la atmósfera solar, y posee 0.5 × 106m de ancho y una temperatura de 5778
K. La cromosfera tiene 2.5 × 106m de ancho y una densidad menor a que
10−11 kg m −3. La corona es la capa más externa de la atmósfera y posee una
temperatura del orden de 106K. Crédito: Priest (2014)

7



1. INTRODUCCIÓN

solar, la configuración del campo magnético del Sol cambia, donde en
el período de mínimo, el Sol presenta un campo magnético en forma
poloidal.

En este caso, la velocidad del viento que emana de los polos (que
es dónde están los llamados hoyos coronales3 en el período de mínimo
solar) es mayor que la del viento proveniente del ecuador. Esto se debe
a que que las líneas que van de polo a polo son más largas haciendo
que las partículas atrapadas en ellas pueden fluir libremente sobre ls
líneas sin seren frenadas. Como consecuencia, el plasma de los polos
fluye más libremente con respecto al plasma confinado en el campo
magnético del ecuador solar (aunque la baja velocidad del viendo solar
en el ecuador todavía no pueda ser explicada (Abbo et al., 2016; Bale
et al., 2019)).

Sin embargo, conforme cambia la configuración del campo mag-
nético, de poloidal a multipolar, a lo largo del ciclo, surgen nuevos
bucles en la atmósfera del Sol, haciendo que la velocidad del viento
cambie en estas regiones. El cambio de velocidad en el viento solar
genera las llamadas Regiones de interacción de Corriente (SIRs, del
inglés Stream Interaction Region). Las SIRs son transientes formados
por el encuentro del viento solar con diferentes velocidades, generando
compresión, pudiendo ocasionar frentes de choque en el medio inter-
planetario (Kivelson, 1995).

1.1.2. Actividad estelar en enanas M

Aunque son un fenómeno fácilmente detectable en el Sol, todavía
no se han observado CMEs en otras estrellas debido a que los co-
ronógrafos actuales no generan suficiente contraste para detectarlas
(Mawet et al., 2012). Por este motivo, se han desarrollado otros méto-
dos alternativos para su detección (Odert et al., 2020; Veronig et al.,
2021). Según Alvarado-Gómez et al. (2019), las CMEs en estrellas del
tipo enana M pueden quedar confinadas en la corona estelar debido a

3Regiones en el Sol dónde las líneas del campo magnético son abiertas y el
plasma es menos denso y más frío comparado a las demás regiones en el Sol.
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1.1 Enanas rojas

la intensidad de su campo magnético. Ésta sería una explicación del
porqué no han sido detectadas en observaciones de la estrella activa
AD Leonis, donde ninguna CME fue detectada Muheki et al. (2020).
De acuerdo con Moschou et al. (2019), la relación entre la masa de las
CMEs y la energía de las fulguraciones para enanas M es la misma
que en el Sol. Sin embargo, la energía cinética de las CMEs en enanas
M es 200 veces menor a la observada en CMEs en el Sol, corroborando
lo encontrado por Alvarado-Gómez et al. (2019).

De modo análogo al Sol, la actividad de las enanas M también tiene
como fuente su campo magnético, pero a diferencia de nuestra estrella,
el origen de su campo magnético aún es tema de estudio (Kochukhov,
2021). Se ha visto que las enanas M que presentan una estructura
interna completamente convectiva (es decir, enanas M tardías) no so-
lamente presentan campo magnético, si no que son más activas que
enanas M parcialmente convectivas (West et al., 2004, 2011, Fig. 1).
Debido a eso, no poseen tacoclina (Durney et al., 1993; Wright and
Drake, 2016), y debe existir un mecanismo por el cual generan su
campo, pero que es diferente al mecanismo en el Sol, ya que no pre-
sentan una estructura interna diferenciada, que da origen al campo
magnético en estrellas del tipo solar (Gilman and Fox, 1997; Tobias,
2005).

Una medida de la actividad magnética de las estrellas es la emisión
en longitudes de onda que comprenden la radiación del extremo ul-
travioleta (EUV) y rayos X, entre 0.1 y 100 nm (Ribas et al., 2005),4
que sumadas se denominan XUV.

A pesar de las diferencias entre el Sol y las enanas M, estas también
presentan emisión cromosférica en XUV en su estado basal. La emisión
de una enana M en longitudes de onda menores a 300 nm es mayor
que en el Sol (Ribas et al., 2017) (Figura 1.5.a), donde el flujo en XUV
emitido por estas estrellas en su estado basal puede llegar a ser casi
10% de su flujo bolométrico (Figura 1.5.b), que de acuerdo con Scalo
et al. (2007), es cinco órdenes de magnitud más alto que los niveles

4Estos rangos pueden variar entre autores, como por ejemplo en Segura (2018),
donde el EUV es definido entre 12–210 nm y Osten and Wolk (2015), donde los
rayos X blandos (SXR) están definidos entre 0.124-124 nm.
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1. INTRODUCCIÓN

del Sol en las mismas condiciones. La Figura 1.5.b también muestra
que las enanas M pueden aumentar hasta dos órdenes de magnitud su
flujo en XUV con respecto a su flujo bolométrico cuando emiten una
fulguración.

A diferencia de las CMEs, las fulguraciones en las enanas M sí
son observadas, pudiendo ser usadas como medida de la actividad
cromosférica. Ellas se detectan a partir de incrementos en el flujo
emitido por la estrella y por la presencia de líneas de emisión en
los espectros estelares (Hilton et al., 2010; Schmidt et al., 2019). El
presente trabajo se enfoca en el impacto de las fulguraciones en la
habitabilidad planetaria.

1.1.3. Fulguraciones

De acuerdo con Forbes (2000), la explicación más aceptada es que
las fulguraciones ocurren debido a inestabilidades en el campo mag-
nético de la corona de la estrella. Sin embargo, la base de los bucles
magnéticos que dan origen a la fulguración está ubicada en la cromos-
fera. Cuando el evento de reconexión ocurre, las partículas cargadas
generadas en el proceso (en su mayoría electrones) transfieren energía
de la corona a la cromosfera, resultando en la evaporación del material
en la cromosfera y en la emisión de rayos X duros (HXR) y Hα en la
base (Magara et al., 1996; Radziszewski et al., 2011; Priest, 2014).

Las fulguraciones pueden ser observadas en diferentes longitudes de
onda, desde radio hasta rayos X, y estas emisiones tienen diferentes
fuentes y causas.

Una fulguración tiene 3 fases: prefulguración, fase impulsiva, y fase
gradual (o de decaimiento) que podemos dividir entre destello y fase
principal (ver Figura 1.6). La primera fase tiene como característica
principal el desarrollo de una prominencia dentro de una región activa
y el aumento de la intensidad de los SXR (< 10 keV) en el lapso de
tiempo de algunos minutos. En la fase impulsiva (que dura entre 2 y
20 minutos, aproximadamente) se observan emisiones en microondas
y HXR (> 30 keV). Finalmente, en la fase gradual, el destello es
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1.1 Enanas rojas

a.

b.
Figura 1.5: a. Flujo incidente, en diferentes longitudes de onda, en la at-
mósfera alta de Proxima Centauri b (línea negra) y en la Tierra (línea roja)
debido a la estrella Proxima Centauri (M5.5V) y al Sol, respectivamente, en
sus estados basales. Crédito: Ribas et al. (2017). b. Flujo de rayos X compa-
rado con la emisión total de la estrella (bolométrica) para estrellas con masa
hasta 1 M⊙. Las líneas verticales indican el aumento de flujo debido a fulgu-
raciones, y el punto subsecuente en la misma línea indica en cuanto aumentó
el flujo de la estrella debido a tales eventos. Los puntos sin líneas adyacentes
representan las estrellas en su estado basal. Las estrellas señaladas en la figu-
ra con el nombre son enanas M. Los símbolos en forma de cruz corresponden
a estrellas del tipo UV Ceti (que presentan fulguraciones), mientras que los
círculos representan a aquellas que no son clasificadas como estrellas que pre-
sentan fulguraciones. Crédito: Scalo et al. (2007).
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caracterizado por la erupción de la prominencia, al mismo tiempo que
ocurre un incremento de los SXR y Hα, durando aproximadamente
cinco minutos. Ya en la fase de decaimiento, como el nombre indica,
la intensidad de la radiación disminuye a lo largo de algunas horas,
pudiendo llegar a un día (Priest, 2014). La Figura 1.7 muestra cómo
se forma una fulguración en el Sol.

En general, las fulguraciones pueden ser clasificadas como confina-
das o eruptivas. En las primeras la energía es liberada solo en la fase
impulsiva y no tienen la fase de prefulguración, mientras que en las
segundas la energía es liberada continuamente desde la fase impulsiva
hasta la gradual y duran el doble del tiempo que las del tipo confinada
(Švestka, 1989; Priest, 2014).

La Figura 1.8 muestra imágenes del Sol donde se pueden ver las di-
ferentes etapas de una fulguración de clase C8.8 en la escala GOES. En
la primera etapa del proceso ocurre la fase de prefulguración (Figura
1.8.a), y después sucede el evento de reconexión magnética, generando
radiación electromagnética, donde ocurre el destello, que da origen a
la fulguración (fase impulsiva, Figura 1.8.b). Después de eso, la reco-
nexión genera un plasmoide5, que da origen a una CME (Figura 1.8.c)
y las líneas de campo vuelven a cerrarse, mientras que las partículas
cargadas y aceleradas emiten radiación EUV, Hα y rayos X (Figura
1.8.d, los tres primeros paneles de abajo hacia arriba de la Figura 1.6).
Finalmente, la región activa deja de emitir radiación de alta energía y
vuelve a su configuración original, similar a la prefulguración (Figura
1.8.e).

La región activa de la Figura 1.8 presenta diferentes bucles inter-
nos (representados en gris oscuro y rojo en los paneles superiores) y
externos (representados en azul en los paneles superiores). El bucle
interno da origen a la fulguración (que de acuerdo con Shibayama
et al. (2013) tiene una energía aproximada de 1030,1 ergs), liberando
material que (en éste caso) genera la CME, y que rompe a través de
los bucles externos.

5Estructura compuesta de plasma confinado por un campo magnético.
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1.1 Enanas rojas

Figura 1.6: Fases de una fulguración con respecto al tiempo y la intensidad
de las emisiones del evento en diferentes longitudes de onda (Benz, 2012).
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1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.7: Modelo esquemático de la formación de una fulguración en el Sol.
La figura muestra un corte transversal en un bucle magnético que da origen
a una fulguración, antes (Figura 1.7.a, impulsive phase) y después (Figura
1.7.b, gradual phase) del máximo del evento. Los detalles de cada fase están
explicados en el texto. En la figura, el plasmoide da origen a la CME, la
conduction front se refiere al frente de conducción térmica de partículas (como
por ejemplo electrones) emitidas en el proceso de la reconexión de las líneas
de campo magnético. El evaporation flow es el material de la cromosfera que
fue evaporado después que las partículas del frente de conducción térmica
transfirieron energía de la corona a la región, y los Hα ribbons se refieren a
las llamadas bandas de Hα, que son regiones de la base de la cromosfera que
emiten en la longitud de onda del Hα (656.28 nm) cuando el frente interactua
con la base del bucle que dá origen a la fulguración (Radziszewski et al., 2011;
Priest, 2014). Las footpoint sources son generadas por el mismo proceso de
formación de las bandas de Hα. La región de difusión es la región entre el
bucle magnético y el plasmoide. Crédito: Magara et al. (1996).
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1.1 Enanas rojas

Figura 1.8: Observación de las fases de una fulguración solar de clase C8.8
(que corresponde a un flujo igual a 8.8 × 10−6 W m−2) en la escala GOES con
respecto al tiempo y la intensidad de las emisiones del evento en diferentes
longitudes de onda. Crédito: Adaptado de NASA/SDO/AIA/R. Hock/Uni-
versity of Colorado.

1.1.4. Fulguraciones en enanas M

La actividad magnética en las enanas M aumenta conforme su ma-
sa disminuye, donde su máximo ocurre alrededor del tipo espectral
M8 (Hawley et al., 1996; Gizis et al., 2000; West et al., 2004).Otra
característica de las enanas M es la variación del flujo de radiación
XUV, debido a la emisión de fulguraciones, durante las cuales el flujo
de la estrella puede aumentar en un orden de magnitud o más Scalo
et al. (2007, Fig. 5).

En el Sol, las fulguraciones más energéticas alcanzan 1032 ergs (Ku-
rochka, 1987) y ocurren aproximadamente cada 10 años (Emslie et al.,
2012; Youngblood et al., 2017). De acuerdo con Audard et al. (2000);
Hawley et al. (2014), en enanas M activas, las fulguraciones con ener-
gía igual o mayor que ésta, ocurren a una tasa de ∼ 1 vez al día (como
muestra la Figura 1.9.a), mientras que (Hilton, 2011) muestra que pa-
ra enanas M en la Vía Láctea (activas e inactivas, de tipo espectral
entre M0 y M8), fulguraciones con esa energía ocurren aproximada-
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a. b.

Figura 1.9: a: Frecuencia de las fulguraciones en diferentes tipos espectrales
de enanas M para la muestra de Kepler (Hawley et al., 2014). b: superfulgu-
ración observada en Proxima Centauri observada por Evryscope (Law et al.,
2014; Howard et al., 2018). Las imágenes en la parte superior de la figura son
de la estrella durante el evento. La gráfica en parte inferior es el flujo de la
estrella durante el evento. Las letras en la gráfica corresponden a cada uno
de los momentos de las imágenes en la parte superior de la figura.

mente 1 vez cada diez días. Como lo muestran Vida et al. (2017),
Ducrot et al. (2020) y Davenport (2016), TRAPPIST-1 y Proxima
Centauri siguen la misma tendencia.

Sin embargo, aunque las fulguraciones de las enanas M alcancen
energías mayores a las del Sol de modo general, cuando comparamos
enanas M con estrellas del tipo solar en las mismas etapas de evolu-
ción, ellas presentan una tasa de fulguraciones más baja (Davenport
et al., 2019; Johnstone et al., 2021). Eso contradice los resultados
encontrados por Günther et al. (2020), que muestran que enanas M
poseen tasas de fulguraciones más altas que las de estrellas del tipo
solar.

El catálogo de Kepler, usado por Davenport et al. (2019), incluye
pocas enanas M (114 en el total), y con energías muy altas (entre 1033
y 1038 ergs), a diferencia del trabajo de Günther et al. (2020), que
utiliza datos de Transiting Exoplanet Survey Satellite (TESS) (Ricker
et al., 2015) y presenta más enanas (673 en total). Una explicación
podría ser el límite de detección de las fulguraciones con energias

16



1.2 Atmósferas planetarias

más bajas, ya que los trabajos usan datos de diferentes detectores
(que tienen diferentes contrastes). Otro factor es el analisis que hace
Günther et al. (2020) en el trabajo no lleva en consideración la edad de
las estrelas observadas por TESS, ya que en este trabajo el enfoque no
es el mismo del trabajo de Davenport et al. (2019). Davenport et al.
(2019) busca calcular la FFD en diferentes etapas de la evolución de
las estrellas del catálogo de Kepler, y con eso generar un modelo de
como la FFD de estas estrellas se comporta a lo largo de su evolución.
Esto podría ser un problema para las enanas M, ya que la mayor parte
de las enanas M conocidas ya estan fuera de la MS, haciendo que sea
difícil obtener datos en esta etapa de la evolución. Además, el catálogo
de Kepler también posee pocas enanas M con edad muy avanzada,
dificultando el cálculo de la FFD en extremos de edades.

Las fulguraciones clasificadas como superfulguraciones (con energía
bolométrica > 1033 ergs (Maehara et al., 2012)) se observan en enanas
M, como es el caso de la estrella AD Leonis (1034 erg (Hawley and
Pettersen, 1991)) y Proxima Centauri (1036 erg (Howard et al., 2018).
Esta última es mostrada en la Figura 1.9.b.

Uno de los últimos muestreos de fulguraciones en enanas M es de
la misión TESS. De acuerdo con (Günther et al., 2020), los sectores
1 y 2 de TESS muestran que las enanas M de tipos espectrales M4 a
M6 son las que presentan proporcionalmente mayor número de fulgu-
raciones. En total, fueron observadas 673 fulguraciones en enanas M.
Otro trabajo reciente llevado a cabo por Pietras et al. (2022) también
usa los datos observados por TESS, pero de los sectores 1 a 39, don-
de detectaron más de 140,000 fulguraciones con energías entre 1031
y 1036 erg en 25,000 de las 330,000 estrellas observadas. Las estrellas
que presentaron fulguraciones son 7.7% de la muestra, sin embargo,
más del 50% de las estrellas enanas M presentaron fulguraciones.

1.2. Atmósferas planetarias

Análogamente al sistema solar, los exoplanetas poseen atmósferas
de composición química y estructura diversas. En esta sección se ha-
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rá una breve revisión acerca de las atmósferas de exoplanetas tipo
terrestre.

1.2.1. Estructura vertical

La importancia de entender la estructura vertical de la atmósfera
de un planeta está directamente relacionada con la habitabilidad del
planeta. Conocer el perfil de temperatura y presión da información
sobre las moléculas que pueden o no estar presentes en la superficie
del planeta, como por ejemplo el agua líquida (Seager, 2010).

En la Tierra, la estructura vertical de la atmósfera puede ser dividi-
da con respecto a la temperatura (o presión) y la composición química.
De acuerdo con la altitud se encuentran cinco capas diferentes:

1. La troposfera tiene contacto con la superficie y es donde ocu-
rren todos los fenómenos meteorológicos (nubes, precipitación,
tormentas, etc.) debido a la convección generada por el calen-
tamiento de la superficie por el Sol. En esa capa el gradiente
térmico es positivo debido a que entre mayor la altitud, menor
la temperatura, ya que está más lejos de la superficie. La tro-
popausa es la región que delimita la troposfera, está ubicada en
aproximadamente 0.1 bar de presión (Hoinka, 1998) y presenta
la menor temperatura de la capa. Debido a eso, es donde está
la llamada trampa fría6, es decir, la zona donde el agua puede
condensar y formar nubes.

2. La estratosfera es la capa que sigue, donde se encuentra la ca-
pa de ozono, y que presenta una presión atmosférica de 1 mbar.
Debido a eso, en esa región la radiación UV (200-300 nm) es
absorbida, calentando la zona, y haciendo que el gradiente tér-
mico sea negativo hasta llegar a la estratopausa. Por definición,
la existencia de esta capa en un planeta se da por la presencia de

6Región ubicada en la atmósfera de un planeta dónde la temperatura es más
fría que en las capas más altas, haciendo con que volátiles como el agua no puedan
subir más alto en la atmósfera y escapar para el espacio.
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alguna especie química que absorbe radiación UV y que puede
calentar la zona. Marte, por ejemplo, no tiene una estratosfera,
mientras que los gigantes gaseosos del sistema solar sí, debido a
la presencia de absorbedores de UV. (Catling and Kasting, 2017).

3. La mesosfera es la región donde empieza la llamada ionosfera,
que es la capa donde hay una concentración mayor de iones de-
bido a la radiación ionizante del Sol que incide ahí. El gradiente
térmico de la región es positivo debido a que no hay nada que
caliente la región, implicando que la mesosfera es la región en la
atmósfera terrestre que presenta la menor temperatura. La me-
sopausa, dónde la mesosfera termina, es la parte más fría de la
atmósfera terrestre y demarca la zona donde la atmósfera deja
de ser homogénea y turbulenta, y presenta una mezcla heterogé-
nea de las moléculas que la componen. Ésta capa está ubicada
entre 50 y 85 km arriba de la superficie terrestre, y la presión
atmosferica en está región es entre 0.01 y 0.001 mbar (Catling
and Kasting, 2017).

4. La termosfera es la capa más extensa y caliente de todas, pero
que cambia su extensión dependiendo de la actividad solar, que
hace variar la cantidad de radiación UV que llega a la Tierra. En
esa región son absorbidos los rayos X y radiación EUV (100 nm),
y el gradiente de temperatura es negativo debido a radiación del
sol que calienta la zona. También en la termosfera está ubicada
la mayor parte de la ionosfera Catling and Kasting (2017).

5. La exosfera es la capa más externa de la atmósfera terrestre, que
separa la atmósfera del espacio y presenta un perfil de tempera-
tura isotérmico. La región donde empieza la exosfera es llamada
exobase, y es donde la atmósfera deja de ser colisional y las par-
tículas siguen un movimiento parabólico. Debido a esto, las par-
tículas en esta zona escapan con mayor facilidad en caso de que
tengan energía suficiente para vencer la gravedad de la Tierra.
La especie química que más abunda en esta capa es el oxígeno
atómico (Catling and Kasting, 2017).
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La Figura 1.10 muestra, el perfil de temperatura atmosférica de la
Tierra con respecto a la altitud, mientras que la Figura 1.11 presenta
un modelo esquemático análogo al de la Tierra, pero para planetas
rocosos en general (Wordsworth and Kreidberg, 2021).

Figura 1.10: Estructura vertical de la atmósfera terrestre (Catling and Kas-
ting, 2017).

La atmósfera de la Tierra también posee un estructura vertical con
respecto a su ionización, la llamada ionosfera, que presenta equilibrio
de cargas (es decir, tiene la misma cantidad de electrones que de
iones). En esta región los átomos son ionizados debido a la radiación
incidente del extremo UV (EUV) y rayos X proveniente de la estrella, y
debido a esto, la ionización de la capa depende del angulo de incidencia
de la luz del Sol en la atmósfera.

La ionosfera terrestre está dividida en cuatro capas:

1. La capa D, que es la capa más cercana a la superficie de la Tierra,
y está ubicada entre la mesosfera y la termosfera inferior, entre
60 y 90 km de distancia de la superficie. Generalmente solo está
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Figura 1.11: Modelo esquemático del perfil de temperatura (línea negra) de
la atmósfera de planetas rocosos y procesos químicos que ocurren en cada
capa de la atmósfera (Wordsworth and Kreidberg, 2021).

presente durante el día, debido a la baja tasa de ionización, que
genera una densidad electrónica baja, de ∼ 106 partículas m−3.
Los iones en esta región son producidos por HXR con longitudes
de onda menores que 1 nm, rayos cósmicos y, en el caso exclusivo
de la Tierra por fotones Lyman-α (121.6 nm) (North et al., 2014;
Yiğit, 2017);

2. La capa E está ubicada en la termosfera, a una distancia entre
∼ 90 y 130 km arriba de la superficie terrestre. Los iones de
esta región son producidos por fotones de SXR entre 1 y 10 nm y
Lyman-β (102.6 nm). Debido a su alta densidad electrónica de ∼
1011 m−3 (y menor camino libre medio), los electrones producidos
por fotones de alta energía pueden ionizar la región una segunda
vez (North et al., 2014; Yiğit, 2017);

3. La capa F está ubicada a una distancia entre ∼ 130 y 500 km
arriba de la superficie terrestre, dentro de la termosfera y se ex-
tiende hasta la exosfera. Esta capa se divide en dos durante el día,
la capa F1 (ubicada entre 130 y 180 km) y la capa F2 (ubicada
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entre 180 y 500 km). La capa F1 está en equilibrio fotoquími-
co, desaparece durante la noche y la produción de los iones está
dominada por la absorción de fotones con longitudes de onda en
el rango del EUV, entre 20 y 100 nm. Las especies dominantes
en esta región son el O+

2 y el N+
2 . Por otro lado, la capa F2 no

se encuentra en equilibrio fotoquímico, está permanente presente
en la atmósfera terrestre y el ion que domina la región es el O+

(North et al., 2014; Yiğit, 2017).

La Figura 1.12 muestra las regiones que conforman la ionosfera.

Figura 1.12: Perfil de densidad electrónica de la ionosfera terrestre (línea
sólida) durante el día (en el punto subsolar). Las líneas rayadas dividen las
regiones (D, E, F1 y F2) dentro de la ionosfera. Las flechas indican hasta
que punto la radiación o procesos que ionizan la región pueden penetrar en
la ionosfera (Bauer and Lammer, 2013).
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1.2.2. Composición química de las atmósferas de

planetas tipo terrestre

La química de las atmósferas exoplanetarias puede ser analizada
directamente a través de la espectroscopía (Knutson et al., 2014; Iyer
et al., 2016; Edwards et al., 2020), pero también de modo indirecto,
utilizando modelos de estructura y evolución de los interiores plane-
tarios usando la información medida para la masa y el radio de un
exoplaneta (Swift et al., 2011; Lopez and Fortney, 2014; Agol et al.,
2021).

En el caso de los exoplanetas tipo terrestres observados, existen
atmósferas con diferentes composiciones químicas, como por ejemplo
CO2, N2, H2 y O2 (Seager, 2010). Durante la evolución del planeta, la
composición atmosférica cambia. En el caso de las atmósferas de pla-
netas terrestres, la atmósfera puede agregarse directamente del disco
protoplanetario, para los más masivos (supertierras) (Rogers, 2015),
o degasarse desde el interior del planeta (e.g. (Rushby et al., 2018;
Ortenzi et al., 2020; Oosterloo et al., 2021)). La combinación de am-
bas fuentes, además de otros procesos, puede dar lugar a atmósferas
transitorias, como por ejemplo la acumulación de oxígeno visto por
Luger and Barnes (2015), debido a la fotólisis del agua y a la ausencia
de fuentes de absorción de oxígeno por la superficie, como será visto
más a fondo en la sección 2.1.1.2.

Un ejemplo ilustrativo de cómo se deriva la posible composición
atmosférica y estructura interna de los exoplanetas son las observa-
ciones realizadas con el espectrógrafo de alta resolución HARPS-N
(High Accuracy Radial velocity Planet Searcher North)7, con las que
Rice et al. (2019) restringieron la densidad para tres planetas dife-
rentes alrededor de una enana M con masa igual a 0.606 M⊙, uno de
ellos ubicado en el radius gap8 de Fulton et al. (2017). Este planeta,

7El espectrógrafo HARPS-N permite la obtención de velocidades radiales de
alta precisión, con las cuales es posible estimar masas planetarias.

8Zona en los datos observacionales de la misión espacial Kepler (Borucki, 2016)
dónde se nota la ausencia de planetas con radios entre 1.5 y 2.0 R⊕, cuando se
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denominado GJ 9827 b, fue clasificado como una supertierra, con una
composición química de silicatos, un núcleo de hierro que constituye
25% de su masa y la presencia de elementos volátiles, como una en-
voltura de H/He (Figura 1.13.a). GJ 9827 c, por otro lado, presenta
datos de velocidad radial (RV) con baja precisión y, por lo tanto, un
error mayor en la medida de masa. Aunque los resultados concluyen
que el planeta no puede ser un planeta terrestre, de acuerdo con su
ubicación en el diagrama masa-radio, se espera que más de la mitad
de la masa del planeta sea compuesta de agua, resultando en un mun-
do de agua. GJ 9827 d, así como GJ 9827 b es una supertierra, pero
presenta más volátiles en su composición.

LHS 1140 b es otro ejemplo de supertierra que orbita una enana
M de 0.179 M⊙, está ubicado en la HZ de su estrella y es candidato a
tener agua en su atmósfera (Figura 1.13.b) (Edwards et al., 2020).

Usando datos de tránsito tomados con el Telescopio Espacial Hub-
ble (HST, del inglés Hubble Space Telescope) (Bahcall, 1986), Spitzer
(Werner et al., 2004), la misión K2 (Howell et al., 2014), y el modelo de
masa-radio de Dorn et al. (2017), Agol et al. (2021) encuentran que
los planetas del sistema TRAPPIST-1 pueden tener composiciones
químicas similares a las de la Tierra (Figura 1.13.c). Aunque todavía
no se han podido observar atmósferas de planetas terrestres, como los
del sistema TRAPPIST-1, ya se han hecho intentos y modelos con la
finalidad de identificar las restricciones en su caracterización (De Wit
et al., 2018; Garcia et al., 2022; Krissansen-Totton and Fortney, 2022;
Mandt et al., 2022).

1.2.2.1. El agua en exoplanetas

El agua ha sido detectada en diversos exoplanetas (Tinetti et al.,
2007; Swain et al., 2009; Konopacky et al., 2013; Fraine et al., 2014),
por ejemplo el caso de K2-18b, que se encuentra en la HZ de una enana
M (Benneke et al., 2019; Tsiaras et al., 2019), tiene una masa de 8.63
M⊕ (Cloutier et al., 2019) y una densidad de 2.67 g/cm3 (Benneke

grafica el número de planetas por estrella como función del radio planetario.
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1.2 Atmósferas planetarias

a.

b.

c.
Figura 1.13: a. Relación masa-radio para diferentes exoplanetas, incluyendo
las supertierra del sistema GJ 9827 (Rice et al., 2019). Las diferentes líneas
rayadas de colores representan diferentes composiciones químicas, como se in-
dica en la figura. b. Espectro de transmisión de la atmósfera de la supertierra
LHS 1140 b, que orbita una enana M de 0.179 M⊙ (Edwards et al., 2020). c.
Relación masa-radio para los planetas del sistema TRAPPIST-1 (Agol et al.,
2021).
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et al., 2019), y es clasificado como subneptuno (Ver Figura 1.14.a).
Más recientemente, a través de las primeras observaciones hechas

por el JWST (James Webb Space Telescope)9 (Gardner et al., 2006),
también se ha detectado agua en el Júpiter caliente WASP-96 b (Ver
Figura 1.14.b), que tiene una masa de 0.48 MJ (Hellier et al., 2014)
y orbita una estrella tipo solar de tipo espectral G8V.

Sin embargo, el tipo de exoplaneta que es interesante para el pre-
sente trabajo es clasificado como supertierra, y aún cuando el agua
ya haya sido observado en otros exoplanetas, ninguno de ellos es un
planeta de este tipo. Existen, entretanto, estudios que simulan las
condiciones necesarias para que se logre observar agua en ese tipo de
planetas. En Wunderlich et al. (2019), por ejemplo, investigaron la
cantidad de tránsitos necesarios para detectar agua con el JWST. El
estudio muestra que para un planeta tipo Tierra alrededor de enanas
M tardías ubicadas a una distancia de 4 pc, solamente sería necesario
un tránsito, y que ese número suba a aproximadamente 10 tránsitos si
están ubicadas a 10 pc. Ellos identificaron 276 enanas M en los que el
JWST podría detectar agua, incluyendo TRAPPIST-1. Sin embargo,
Komacek et al. (2020) muestra que la presencia de nubes dificulta la
detección de agua, aumentando entre 10 y 100 veces la cantidad de
tránsitos necesarios para su caracterización con JWST.

Otros trabajos analizaron la evolución de la reserva de agua en
planetas tipo terrestre expuestos a radiación XUV a través de modelos
numéricos. En Yoshida et al. (2022), los resultados indican que al fin
de la fase de efecto invernadero desbocado, océanos de agua todavía

9El JWST posee una apertura de 6.5 m de diámetro, y opera en longitudes
de onda entre 0.6 y 28.5 µm (Gardner et al., 2006). Tiene a bordo tres espec-
trógrafos que cubren este rango de longitud de onda: el NIRSpec (Near InfraRed
Spectrograph) con resolución máxima de ∆λ/λ ∼ 2700 y que opera entre 0.6 y 5
µm (Bagnasco et al., 2007); el NIRISS (Near-Infrared Imager and Slitless Spec-
trograph), que opera entre 0.8 a 5 µm y tiene una resolución máxima de ∆λ/λ ∼
660 (Doyon et al., 2012); el MIRI (Mid-InfraRed Instrument), instrumento que
medirá el rango de longitud de onda entre 5 a 27 µm, con resolución máxima de
∆λ/λ ∼ 3000 (Wright et al., 2004). Con tales instrumentos, el telescopio puede
caracterizar atmósferas de exoplanetas a través de sus espectros de transmisión,
y detectar, por ejemplo, agua.
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a.

b.

Figura 1.14: Espectro de transmisión del agua a. en el planeta K2-18b por los
telescopios HST, Spitzer y K2 (Benneke et al., 2019) y b. en el planeta WASP-
96 b, por el instrumento NIRISS del JWST (NASA, ESA, CSA, y STScI).
Los puntos en ambas gráficas son los datos observados y las curvas azules y
roja son los modelos que mejor ajustan los datos. En la gráfica superior, entre
0.6 µm e 0.7 µm están lo datos en el rango del visible (Kepler/K2), en 3.6 µm
y 4.5 µm están las observaciones en infrarrojo (Spitzer/IRAC) y alrededor
de 1.4 µm están los datos de observación del agua (HST/WFC3). Crédito:
JWST/NIRISS (Pontoppidan et al., 2022).

pueden ser formados, indicando que aún en ambientes con altos índices
de XUV, los planetas pueden mantener agua líquida en su superficie.
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1.3. Escape atmosférico

El escape atmosférico se puede dar por procesos térmicos, que están
relacionados con la temperatura o velocidad de los átomos y moléculas
que componen la atmósfera, o por medios no térmicos, es decir, que no
tienen relación con la temperatura de la atmósfera. En esta sección se
explicará de forma breve como funcionan los principales mecanismos
de escape en la atmósfera de un planeta.

1.3.1. Mecanismos de escape térmico

Como se vio en la sección 1.2.1, la termosfera es opaca a la ra-
diación XUV, haciendo que su temperatura dependa de la cantidad
de radiación que recibe (Tian, 2015). Arriba de la termosfera, está la
exobase, región que delimita la termosfera de la exosfera. A partir de
ahí, el gas de la atmósfera deja de ser colisional, debido a que el ca-
mino libre medio de las partículas es del mismo orden del tamaño de
la región, y la trayectoria de las partículas pasa a ser balística (Tian
et al., 2013; Tian, 2015).

Dicho eso, el escape de las partículas de esta región depende fuerte-
mente de la temperatura. Considerando que las partículas de la región
siguen una distribución de velocidades de Boltzmann, las partículas
tendrán una velocidad promedio que depende de la temperatura de
la termosfera. Sin embargo, algunas partículas tendrán una velocidad
suficiente para escapar de la atmósfera (Seager, 2010). Tal mecanismo
es conocido como escape de Jeans, y se da cuando la partícula tiene
una temperatura tal que su velocidad sea mayor que la velocidad de
escape, como muestra la siguiente relación (Tian, 2015):

√
2kBTexo

m
>

1

6

√
2GMP

RP
(1.1)

donde kB es la constante de Boltzmann, Texo es la temperatura de la
exobase, m es la masa de la partícula, G es la constante gravitacional
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1.3 Escape atmosférico

y MP y RP son la masa y radio del planeta, respectivamente.
Las partículas escapan de la exobase porque algunas de ellas tie-

nen velocidades mayores a la velocidad de escape del planeta, como
resultado de la distribución térmica de sus velocidades. A este proceso
se le llama escape de Jeans. Cuando el flujo incidente de radiación de
la estrella en el planeta es tal que la temperatura de la atmósfera se
eleva al grado de que la mayoría de las partículas tiene una velocidad
igual o mayor que la velocidad para escapar de la atmósfera, decimos
que el escape entró en régimen hidrodinámico (donde las partículas
más ligeras fluyen del planeta, conduciendo a átomos más pesados al
escape a través de colisiones). En este escenario, las partículas esca-
pan en forma de un flujo por la exobase, y el escape es limitado por
energía (ver ecuación 2.7 de la sección 2.1.1.1) (Seager, 2010).

1.3.2. Mecanismos de escape no térmicos

A diferencia de los mecanismos térmicos, los mecanismos no tér-
micos son procesos independientes de la temperatura de la atmósfera.
Debido a eso, son capaces de permitir el escape de átomos más pesa-
dos. Algunos de ellos son:

1. El escape fotoquímico, que ocurre cuando la radiación ioniza un
átomo o molécula, y éste se recombina con otro electrón libre o
escapa de la atmósfera, cuando se da el caso de que la partícula
gana velocidad suficiente en el proceso (Seager, 2010).

2. El escape vía intercambio de cargas, es la transferencia de ener-
gía por colisión de un ion energético a otro ion o átomo. En una
atmósfera magnetizada, la partícula neutral resultado del inter-
cambio puede escapar si adquiere suficiente energía para ello.
Ese proceso ocurre con los iones del viento solar, que transfieren
energía vía ese mecanismo a las partículas de la atmósfera alta
de los planetas del sistema solar (Seager, 2010; Shematovich and
Marov, 2018).
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3. El escape de iones (o viento polar), que es el proceso en donde
los iones se mueven a lo largo de las líneas abiertas de campo
magnético de un planeta (sea en las regiones polares o siguiendo
las líneas hasta la magnetocola10) y escapan (Seager, 2010; Lee
et al., 2016);

4. El secuestro de iones, que ocurre cuando las líneas del campo
magnético interplanetario del sistema, que llega hasta el planeta,
’roban’ iones de la atmósfera (Seager, 2010).

El escape de iones (o viento polar), que es el proceso en donde los
iones se mueven a lo largo de las líneas abiertas de campo magnético
de un planeta (sea en las regiones polares o siguiendo las líneas hasta
la magnetocola) y escapan (Seager, 2010; Lee et al., 2016);

1.3.3. Clima espacial alrededor de enanas M en

las atmósferas de planetas terrestres

Como vimos anteriormente, las atmósferas pueden tener diferen-
tes capas con distintas características, y debido a eso, la radiación
de diferentes longitudes de onda puede interactuar de diferentes mo-
dos en esas atmósferas. La radiación XUV emitida por las enanas M
(vía cromósfera o fulguraciones) ioniza y calienta la exosfera de las
atmósferas planetarias, y como resultado, la atmósfera sale del equili-
brio hidrostático, sufriendo expansión (Murray-Clay et al., 2009). Con
eso, la distancia de la exobase al planeta crece, facilitando el escape,
ya sea por mecanismos termales, donde la misma radiación satura la
atmósfera y propicia el escape al dar energía a las partículas de la
atmósfera, o por factores externos, como la interacción con el viento
estelar (campo magnético y partículas) (Seager, 2010).

10Región de las magnetósferas planetarias, ubicada en el hemisferio nocturno
del planeta, en donde la magnetósfera está más extendida con respecto al resto
del sistema magnético debido al arrastre del viento de la estrella huésped del
sistema.
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1.3 Escape atmosférico

Trabajos previos analizaron cómo la radiación XUV debido a fulgu-
raciones en enanas M impactan en el escape atmosférico de planetas.
Por ejemplo, Atri and Mogan (2020) muestran que para enanas M
con masas entre 0.2 y 0.6 M⊙, se presentan fulguraciones diarias con
energías entre 1030 y 1038 ergs que generan una pérdida atmosférica
de aproximadamente 3.3 × 10−2 M⊕ a lo largo de 5 Gyr en planetas
terrestres. Otro trabajo, hecho por France et al. (2020), analiza la
influencia de tres eventos de fulguración simulados en la estrella de
Barnard sobre la atmósfera de un planeta terrestre no magnetizado.
En el trabajo se logró mostrar que los eventos removían el equivalente
a 90 atmósferas terrestres a lo largo de 1 Gyr.

De acuerdo con los resultados de Luger and Barnes (2015), la radia-
ción XUV basal de la estrella produce del orden de cientos de bares de
oxígeno en un planeta con agua en su superficie. Sin embargo, Tilley
et al. (2019) mostraron que la radiación UV (100-350 nm) debido a
fulguraciones frecuentes y eventos de protones podría reducir la capa
de ozono de un planeta tipo terrestre en 94% en un período de diez
años, impidiendo que la capa vuelva a restablecerse.

Aunque la radiación UV genere impactos en la atmósfera de pla-
netas terrestres, de acuerdo con Tian (2009), esto no sería suficiente
para generar una pérdida atmosférica relevante en tales planetas. Por
medio de simulaciones hidrodinámicas, el estudio muestra que super-
tierras con masas entre 6 y 10 M⊕ y atmósferas primordiales de CO2

en la HZ de enanas M activas son estables a lo largo de 1 Gyr, aunque
los niveles de radiación XUV sean 1000 veces más que los recibidos
por la Tierra en la actualidad. Sin embargo, hay que considerar que
atmósferas de CO2, diferente de las de H/He, son más pesadas, lo que
puede auxiliar en su estabilidad a largo plazo. Así mismo, Lammer
et al. (2007) muestra que, a diferencia de las fulguraciones, las CMEs
pueden generar una pérdida atmosférica de cientos de bares CO2 en
planetas terrestres en la HZ de enanas M a lo largo de 1 Gyr.
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1.4. Habitabilidad planetaria

1.4.1. ¿Qué es un planeta potencialmente habita-

ble?

De acuerdo con Cockell et al. (2016), el concepto de habitabilidad
es amplio, ya que puede darse de más de una forma, dependiendo del
tipo de organismo considerado, un ambiente puede ser considerado
habitable o no. En el presente trabajo, la habitabilidad es definida co-
mo un conjunto de condiciones planetarias para que la vida se origine
y se desarrolle.

Siguiendo el enfoque del trabajo, una de estas condiciones es la
presencia de agua líquida en la superficie del planeta. Considerando
eso, para el propósito de esta investigación, un planeta potencialmente
habitable es un planeta terrestre, es decir, con un interior de silicatos
y hierro, con un océano superficial de agua líquida.

La importancia del agua en la habitabilidad planetaria proviene
del hecho de que es un solvente para un gran número de especies
químicas, favoreciendo rutas de reacciones para la química prebiótica
(Cockell et al., 2016). Sin embargo, aunque en la presente definición
de planeta potencialmente habitable el agua es necesaria, esto no es
suficiente (Jones and Lineweaver, 2010).

Tales planetas deben tener una atmósfera que contenga gases de
efecto invernadero para mantener una temperatura apropiada en la
superficie para que el agua esté líquida y un perfil de temperatura con
una trampa fría que impida la pérdida de agua hacia el espacio. Otro
aspecto es tener suficiente presión para mantener el agua en estado
líquido en la superficie, ya que en caso contrario el agua se evapora más
fácilmente de la superficie, facilitando su escape (Lineweaver et al.,
2018).
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1.4.2. Zona habitable

Con la finalidad de tener una temperatura en la superficie que
permita la presencia de agua líquida en la misma, el planeta tiene que
recibir una cantidad apropiada de energía de la estrella huésped. Eso
conduce a la definición de HZ, que es el área alrededor de la estrella
donde un planeta recibe la energía necesaria para mantener el agua
líquida en su superficie (Kasting et al., 1993).

Aunque la definición de la HZ no cambie, sus límites pueden cam-
biar dependiendo de la suposiciones adoptadas para realizar los cálcu-
los de los límites de la HZ. De una forma sencilla y general, la HZ tiene
un borde interno (más cercano a la estrella huésped del sistema) y un
borde externo. Tales límites cambian de posición de acuerdo con el
criterio usado para delimitar la HZ. Kopparapu (2013) clasificó la HZ
en dos tipos: la zona habitable optimista (OHZ) y la zona habitable
conservadora.

Otro concepto existente es la zona habitable circumbinaria, que
posee el mismo significado que las demás, pero aplicado a sistemas de
más de una estrella, es decir, la HZ en este caso puede tener más de
una configuración posible (Kane and Hinkel, 2012; Jaime et al., 2014;
Cukier et al., 2019). La Figura 1.15, de Kasting et al. (1993), ilustra
algunos de los diferentes límites de la HZ, los cuales vamos abordar
en las dos secciones que siguen.

1.4.2.1. Zona Habitable Optimista

De acuerdo con Kopparapu (2018), la OHZ es más amplia que la
HZ conservadora, y sus límites son establecidos empíricamente consi-
derando la época en la que Venus y Marte pudieron mantener agua
líquida en sus superficies. Su borde interno se calcula a partir de la
distancia en que un planeta recibe la misma cantidad de energía que
Venus recibía hace 1 Gyr. Esta edad se deriva de que es posbible que
Venus haya tenido agua líquida hasta ese momento, de acuerdo con
las observaciones de la sonda Magallanes (representado por la línea
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Figura 1.15: Representación gráfica de algunas de los diferentes límites
de la HZ con respecto a la temperatura y flujo estelar. Los exoplanetas
indicados en la figura son algunos de los exoplanetas considerados poten-
cialmente habitables en el catálogo del Laboratorio de Habitabilidad Plane-
taria (https://phl.upr.edu/projects/habitable-exoplanets-catalog).
Las líneas roja, amarilla, amarilla rayada, azul y naranja representan, los di-
ferentes límites de la HZ, dependiendo de las suposiciones adoptadas para el
cálculo. La región entre la línea roja y naranja representa la OHZ. Por otro
lado, la HZ conservadora es la región entre las líneas amarilla y azul. La ex-
plicación de cada límite puede ser vista en el texto. (Kasting et al., 1993).

sólida en rojo de la Figura 1.15) (Solomon et al., 1991). Siguiendo
la misma idea, el borde externo es la distancia en donde un plane-
ta recibe la misma cantidad de energía que recibía Marte cuando se
tiene constancia de que tenía agua líquida en su superficie, hace 3.8
Gyr (representado por la línea sólida en naranja de la Figura 1.15)
(Gough, 1981; Pollack et al., 1987; Bibring et al., 2006).
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1.4.2.2. Zona Habitable Conservadora

Antes de entrar en las definiciones de los límites de la zona habi-
table conservadora, primero es necesario definir qué es el efecto inver-
nadero desbocado. Los planetas son susceptibles a procesos térmicos
alimentados, ya sea por causas internas (vulcanismo) o externas (ra-
diación incidente de la estrella) (Catling and Kasting, 2017). Cuando
tales planetas presentan atmósfera, ésta pasa por procesos de trasfe-
rencia radiativa que cambian su temperatura. El efecto invernadero
es el proceso físico donde el planeta absorbe la energía incidente de
la estrella, vuelve a emitir en el rango del infrarrojo y parte de esta
radiación va al espacio y parte es absorbida por la atmósfera, regre-
sando al planeta y calentando la atmósfera (Ver Figura 1.16) (Catling
and Kasting, 2017).

Considerando eso, el efecto invernadero desbocado ocurre cuando
la temperatura de la atmósfera del planeta es suficientemente alta
para que aumente la cantidad de agua en la atmósfera (debido a eva-
poración) al punto en que la opacidad óptica de la misma es tal que
impide que la radiación infrarroja sea perdida hacia el espacio, gene-
rando un sistema de retroalimentación positiva. En este escenario, la
temperatura de la atmósfera del planeta es tal que se pierde la trampa
fría (Figura 1.17) y toda agua de la superficie se va a la atmósfera,
donde es fotolizada y eventualmente escapa del planeta vía escape del
hidrógeno (Catling and Kasting, 2017).

La HZ conservadora, como el nombre indica, es menos ancha y es-
tá más alejada de la estrella huésped que la zona optimista. El límite
interno se define como el límite crítico donde toda el agua de la super-
ficie se ha evaporado sin que pueda volverse a precipitar (representado
por la línea amarilla sólida en la Figura 1.15). En ese caso el planeta
pierde su trampa fría y entra en el llamado efecto invernadero desbo-
cado. Otra definición para este borde es que la estratosfera presente
una razón de mezcla para el agua mayor que 103, donde el agua a tal
altitud sería fotolizada y facilitaría su pérdida del planeta vía escape
de hidrógeno (Kopparapu, 2018).

Se espera que las atmósferas de planetas con interiores de silica-
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Figura 1.16: Representación esquemática del efecto invernadero en un pla-
neta tipo terrestre. La radiación estelar en el rango del visible llega al planeta,
pasa a través de la atmósfera y llega a la superficie del planeta (segunda fle-
cha de la izquierda hacia la derecha). Parte de la radiación es reflejada en
el visible por la superficie (primera flecha de la izquierda hacia la derecha)
y parte es absorbida por el planeta y reemitida en el infrarrojo hacia afue-
ra del planeta (tercera flecha de la izquierda hacia la derecha). Cuando esta
radiación reemitida pasa por la atmósfera, es absorbida por la atmósfera y
reemitida, parte al espacio (cuarta flecha de la izquierda hacia la derecha) y
parte otra vez a la superficie del planeta (quinta flecha de la izquierda hacia
la derecha). Crédito: Marshall and Plumb (2008).

tos, estén dominadas por CO2, el cual funciona como gas de efecto
invernadero, de manera que si un planeta está más lejos de la estre-
lla, bastaría agregarle más de este gas para que el efecto invernadero
mantenga la temperatura necesaria para que el agua esté líquida en la
superficie. Sin embargo, el efecto invernadero del dióxido de carbono
está limitado por la dispersión Rayleigh que reemite la radiación ha-
cia el espacio en vez de mantenerla en el planeta. De esa forma, el
borde externo está a una distancia donde el calentamiento por el CO2

es maximizado y la energía que llega de la estrella en el planeta es la
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1.4 Habitabilidad planetaria
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Figura 1.17: a. Razón de mezcla del agua para un planeta con diferentes
temperaturas en la superficie. En la Figura los puntos de inflexión son la
tropopausa, donde está la trampa fría del planeta (Kopparapu et al., 2013).
b. Perfil de temperatura (línea oscura/morada punteada) y razón de mezcla
del agua (línea clara/verde continua) para la Tierra. Análogamente al panel
a, el primer punto de inflexión de bajo hacia arriba, como indica la figura, es
la trampa fría de la Tierra.
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1. INTRODUCCIÓN

mínima necesaria para mantener una temperatura superficial mayor
a la temperatura de congelación del agua (Kasting et al., 2014; Kop-
parapu, 2018). Este límite de la HZ está representado por una línea
azul en la Figura 1.15.

1.4.2.3. Dependencia de la zona habitable con respecto a

la masa planetaria

Por otro lado, la HZ conservadora tiene límites que, de acuerdo
con Kopparapu et al. (2014), dependen de la masa planetaria. En
tal estudio, fueron considerados planetas entre 0.1 and 5 M⊕. Las
atmósferas simuladas eran dominadas por agua en el cálculo del borde
interno y por CO2 para el cálculo del borde externo de la HZ, y la
razón de mezcla de N2 fue nivelada de acuerdo con el radio de la
atmósfera del planeta.

El trabajo mostró que planetas con menor masa tienen una HZ
más estrecha, y el borde interno ubicado más lejos de la estrella, com-
parados con planetas más masivos. Eso pasa debido a que planetas
menos masivos tienen una atmósfera menos densa, facilitando la eva-
poración y por lo tanto, aumentando la cantidad de vapor de agua en
la atmósfera. Eso hace que alcancen la fase de efecto invernadero des-
bocado más rápidamente que planetas más masivos, y como resultado
se calienten más rápido.

La Figura 1.18 muestra como los límites externo y principalmente
interno de la HZ conservadora cambian con la masa planetaria.

1.4.3. Habitabilidad alrededor de enanas M

La habitabilidad de planetas alrededor de enanas M puede verse
afectada por las características particulares de sus estrellas huéspedes.
El tiempo que estas estrellas permanecen activas, por ejemplo, puede
ir de 0.5 Gyr para enanas M tempranas y 8 Gyr para tardías (West
et al., 2008). Mientras que estrellas más masivas tienen periodos de
estancia en la pre secuencia principal (PMS) de unos millones de años,
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1.4 Habitabilidad planetaria

Figura 1.18: Límites de la HZ para diferentes masas planetarias. El borde
interno para 1 M⊕ (curva verde) fue escalado usando el borde interno de la
HZ para el Sol de Leconte et al. (2013), usando la definición del borde de
la OHZ de Kopparapu et al. (2014). El borde externo mostrado en la figura
representa el límite externo de la HZ conservadora. El radio de influencia
de las fuerzas de marea (línea punteada en negro), separa los planetas que
rotan rápidamente de los que están frenados por fuerzas de marea. Crédito:
Kopparapu et al. (2014).

las enanas M pueden durar en esta etapa hasta 1 Gyr (Laughlin et al.,
1997; Baraffe et al., 1998; Dotter et al., 2008). Este podría ser un tiem-
po suficiente para que la vida surgiera y evolucionara en un planeta
potencialmente habitable orbitando a su alrededor (considerando un
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1. INTRODUCCIÓN

paralelo con la Tierra).
Durante este período, estas estrellas siguen la traza de Hayashi a

lo largo de aproximadamente 1 Gyr, con luminosidades de hasta 100
L⊙ al inicio de la evolución estelar, disminuyendo a 0.1 L⊙, al entrar a
la secuencia principal (MS) (Hayashi, 1966). Tal cambio en la lumino-
sidad de la estrella hace que la HZ se mueva de posición, acercándose
más a la estrella conforme pasa el tiempo, como muestra la Figura
1.19 para el caso de la estrella Proxima Centauri (Luger and Barnes,
2015). Una vez en la MS, la HZ se mueve lentamente, alejándose de la
estrella, mientras que la luminosidad de la estrella aumenta gradual-
mente durante su estancia en la secuencia principal, quedando ubicada
a ≤ 0.25 ua para estrellas del tipo enana M (Kopparapu et al., 2013).

Figura 1.19: Evolución de la posición de la HZ (región azul celeste) de la
estrella Proxima Centauri. Las curvas en rojo son las posiciones de los límites
internos de la HZ para tres valores de albedo diferentes (Barnes et al., 2016).

Otro factor importante es que los flujos de XUV en la HZ son
mayores en el caso de las enanas M comparados con estrellas de mayor
masa que ellas. Esa diferencia es mayor, independientemente de la
edad de las estrellas, y se debe no sólo a la radiación que resulta de la
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1.5 Objetivos y justificación

actividad magnética estelar, sino también a la cercanía de la HZ con
la estrella huésped del sistema (Johnstone et al., 2021).

Las enanas M también presentan una variación de luminosidad en
el XUV debido a los eventos de fulguraciones. Esta radiación ioniza
y calienta la exosfera (capa más externa de la atmósfera de un pla-
neta) de las atmósferas planetarias, y como resultado, la atmósfera
se expande, facilitando que sea desligada de la influencia gravitacio-
nal del planeta, ya sea por escape térmico, donde la misma radiación
satura la atmósfera y propicia el escape al dar energía a las partícu-
las atmosféricas, o por factores externos, como la interacción con el
viento estelar (campo magnético y partículas) (Lammer et al., 2003;
Grießmeier et al., 2004; Seager, 2010).

Estos aspectos han generado un amplio debate acerca del potencial
de habitabilidad de los planetas en la HZ de las enanas M y la elección
de objetivos relevantes para la caracterización de planetas potencial-
mente habitables con misiones presentes y futuras (e.g. LUVOIR11,
Shields et al. (2016); Gillon et al. (2020)).

.

1.5. Objetivos y justificación

Uno de los principales motivos del interés en la investigación de la
habitabilidad planetaria alrededor de enanas M, es que las estrellas
de este tipo poseen la mayoría de los planetas considerados potencial-
mente habitables orbitando a su alrededor. Hasta la fecha, 41 de los 59
planetas así considerados potencialmente habitables están alrededor
de estas estrellas, según el catálogo del Laboratorio de Habitabilidad
Planetaria (PHL, del inglés Exoplanet Orbital Catalog)12.

11https://asd.gsfc.nasa.gov/luvoir/science/
12https://phl.upr.edu/projects/habitable-exoplanets-catalog. El ca-

tálogo usa el llamado Índice de Similitud con la Tierra (ESI, del inglés Earth
Similarity Index (Schulze-Makuch et al., 2011)) para clasificar los planetas de
acuerdo con su similitud con la Tierra y entonces definir entre los planetas cono-
cidos cuáles pueden ser considerados potencialmente habitables.
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1. INTRODUCCIÓN

Las estrellas de este tipo que están en el vecindario solar tienen
una edad mayor a 5 Gyr, lo que proporciona tiempo suficiente para
el desarrollo de vida compleja en los planetas que las orbitan (Tarter
et al., 2007). Otros factores incluyen lo ya comentado en las secciones
1.1, 1.4.3 y 1.3.3, como la frecuencia de planetas terrestres alrededor
de enanas M (Garrett et al., 2018; Tuomi et al., 2019) y su abundancia
numérica en la Vía Láctea (Chabrier, 2003; Bochanski et al., 2010).

Considerando todos los temas abordados en las secciones 1.4 y 1.2,
queda claro que las fulguraciones tienen un impacto en la habitabili-
dad planetaria, en especial de las enanas M. Sin embargo, aún cuando
existen trabajos previos que calculan la pérdida atmosférica en pla-
netas terrestres debido a radiación XUV (Luger and Barnes, 2015;
Luger et al., 2015; Atri and Mogan, 2020) o que analizan la influencia
de eventos transitorios (sean fulguraciones o CMEs) en la atmósfera
de este tipo de planetas (Lammer et al., 2007; Tilley et al., 2019; Ya-
mashiki et al., 2019; Estrela et al., 2020; France et al., 2020), ninguno
de estos trabajos han considerado el escape atmosférico de planetas
terrestres alrededor de enanas M, considerando la variabilidad de la
tasa de fulguraciones con el tiempo, incluyendo, además la evolución
de la luminosidad bolométrica durante la secuencia principal.

Sabiendo eso, el presente trabajo tiene como objetivo principal
calcular la pérdida atmosférica en planetas terrestres alrededor de es-
trellas del tipo enana M debido al impacto de fulguraciones en sus
atmósferas, durante la fase de presecuencia principal, usando el mo-
delo de distribución de frecuencia de fulguraciones (FFD) dependiente
del tiempo propuesto por Davenport et al. (2019).

Para lograr tal objetivo, se creó un módulo dentro del código
VPLanet (Barnes et al., 2020) (ver sección 2.1), enfocado en habi-
tabilidad planetaria, especialmente para agregar la radiación XUV de
fulguraciones a los sistemas planetarios simulados.
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Capítulo 2

Metodología

Para cumplir con el objetivo de este trabajo de tesis debemos cal-
cular la pérdida de agua y de atmósfera por radiación XUV en un
planeta potencialmente habitable alrededor de una estrella enana M
durante la presecuencia principal. Para ello se necesita un modelo que
considere los cambios en la luminosidad bolométrica de la estrella du-
rante la presecuencia principal, así como la radiación XUV emitida
por la actividad cromosférica, incluyendo las fulguraciones.

Para hacerlo se desarrolló un módulo dentro del código VPLanet
(Barnes et al., 2020) que agrega emisión XUV de las fulguraciones a
la estrella.

2.1. VPLANET

Para hacer las simulaciones, fue utilizado el código VPLanet1

(Barnes et al., 2020), que combina modelos semianalíticos para esti-
mar la evolución temporal de parámetros asociados con la evolución
planetaria y la habitabilidad. El código está escrito en lenguaje C,
y simula cómo las propiedades del sistema planetario (como las ca-
racterísticas estelares y los parámetros orbitales) afectan el contenido

1El código es de libre acceso y está disponible en
https://github.com/VirtualPlanetaryLaboratory/vplanet.
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2. METODOLOGÍA

de agua líquida en la superficie planetaria. Actualmente, cuenta con
13 módulos que calculan la contribución de las diferentes propieda-
des del sistema planetario. La Figura 2.1 muestra ejemplos de las
propiedades relacionadas con la habitabilidad exoplanetaria que son
consideradas en el código VPLanet. Dentro de lo presentado en la Fi-
gura 2.1, el código VPLanet contempla evolución y actividad estelar
(módulos STELLAR, 2.1.2 (Barnes et al., 2020) y FLARE, 2.1.3 (Ama-
ral et al., 2022)), interiores (módulos MagmOc (Barth et al., 2021),
RadHeat y ThermInt (Barnes et al., 2020)) y atmósferas planetarias
(módulo AtmEsc, 2.1.1 (Barnes et al., 2020)), clima global (módu-
lo POISE (Barnes et al., 2020)), dinámica orbital (módulo BINARY,
SpiNBody, DistOrb, DistRot y GalHabit (Barnes et al., 2020)) y
efectos de fuerzas de marea (módulo EqTide (Barnes et al., 2020)).

En el presente trabajo, usamos tres módulos: STELLAR y AtmEsc,
que simulan la evolución estelar y el escape atmosférico, respectiva-
mente, así como un nuevo módulo desarrollado para esta investigación,
llamado FLARE (Amaral et al., 2022), para simular las fulguraciones
estelares. A continuación serán presentados cada uno de estos módu-
los.

2.1.1. Escape atmosférico: ATMESC

La parte responsable de calcular la evolución temporal de pará-
metros conectados directamente con el escape atmosférico dentro de
las simulaciones se llama ATMESC. El modelo físico dentro del módulo
permite al usuario añadir como parámetros de entrada una atmósfera
primordial de hidrógeno y agua a la superficie del planeta, elegir el
tipo de mecanismo de escape del hidrógeno y el modelo de evolución
del radio planetario considerando la atmósfera. Como resultado, el
módulo AtmEsc proporciona la evolución temporal del radio planeta-
rio, masa de hidrógeno en la atmósfera, cantidad de agua superficial,
presión de oxígeno en la alta atmósfera, flujo XUV incidente en la
alta atmósfera, entre otros parámetros físicos que no se usaron en este
trabajo. Actualmente el código VPLanet (Barnes et al., 2020) uni-
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2.1 VPLANET

Figura 2.1: Factores que afectan la habitabilidad planetaria. Los elementos
en gris son las propiedades planetarias relevantes que deben ser determinadas
o inferidas. Los factores en azul se pueden observar con telescopios potentes,
los verdes requieren un modelado limitado por los datos observados y las
propiedades o procesos en naranja son accesibles principalmente a través del
modelos teóricos. Crédito: Meadows and Barnes (2018).

camente permite agregar una atmósfera de hidrógeno, con agua en
la superficie del planeta, sin la opción de una composición química
atmosférica diferente de ésta.

2.1.1.1. Pérdida del hidrógeno

Dentro del módulo, existen tres diferentes regímenes de escape para
el hidrógeno, que en este trabajo, cambian automáticamente durante
la simulación, y consideran las diferentes interacciones que pueden
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ocurrir entre el planeta y la estrella. La atmósfera entra primero en el
régimen de escape cuando el planeta está suficientemente cerca de la
estrella para que la gravedad estelar jale su atmósfera. En este caso,
la atmósfera pasa el límite de Roche, escapando así del planeta a una
velocidad igual a la del sonido en el medio. La atmósfera escapa con
una tasa que sigue el modelo de Owen and Wu (2016, Eq. 4):

ṀRoche ≈ 1× 10−2M⊕ yr−1
( Mp

10M⊕

)
( cs
20km s−1

)−1( κ

01cm2 g−1

)−1
(2.1)

donde Mp es la masa del planeta, κ es la opacidad del medio y cs es
la velocidad del sonido en el medio.

Reorganizando la ecuación en términos del sistema internacional
de unidades e incorporando la definición de la velocidad del sonido a
la ecuación 2.1, la tasa del escape de la atmósfera cuando ésta pasa
el límite de Roche es, por lo tanto,

ṀRoche ≈ 1,9× 1015
( Mp

10M⊕

)( Teff

5800K

)1/2

( a

01AU

)1/4(R∗

R⊙

)1/4

kg s−1,

(2.2)

donde a es la distancia entre el planeta y la estrella.
El segundo régimen, llamado recombinación por radiación, ocurre

cuando el radio de la atmósfera planetaria es menor que el límite de
Roche y el flujo incidente de radiación en el planeta alcanza el valor
crítico suficiente para ionizar el hidrógeno (Luger et al., 2015, Eq. 49
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- 51 en las unidades del sistema internacional):

Fcrit =
(B
A

)2

, (2.3)

donde
A =

πϵXUVR
3
XUV

GMpKtide
(2.4)

y

B = 2,248× 106
(Rp

R⊕

)3/2

kg
1
2s

1
2 . (2.5)

donde ϵXUV es la eficiencia de absorción del XUV por el hidrógeno
(Watson et al., 1981), RXUV es el radio donde el XUV es absorbido
(en el presente trabajo se asume que este radio es igual al radio de
la atmósfera Rp), Mp es la masa planetaria y Ktide es el término que
representa la influencia de las fuerzas de marea en la atmósfera. Aquí
la ecuación 2.5 está dada en el sistema internacional de unidades. En
ese régimen, la atmósfera escapa a una tasa que sigue el modelo de
Luger et al. (2015, Eq. 13) (que es el mismo modelo de Murray-Clay
et al. (2009, Eq. 20), pero reescalado en propiedades planetarias y en
el sistema de unidades internacional):

ṀRR = 2248× 106
( FEUV

W m−2

)1/2(Rp

R⊕

)3/2

kg s−1, (2.6)

donde FEUV es el flujo incidente de extremo ultravioleta (EUV) en el
planeta.

Considerando que existen pocos datos observacionales (e.g. France
et al., 2019), determinar el flujo en ese rango de longitud de onda tie-
ne limitaciones debido a que depende de modelos de evolución estelar
(Fontenla et al., 2016; Peacock et al., 2020) o de que se usen observa-
ciones en rayos X o en ultravioleta lejano (FUV) para reconstrucción
de datos en EUV (Sanz-Forcada, J. et al., 2011; Linsky et al., 2013).
Debido a tales cuestiones, se optó por considerar que el flujo en el
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EUV es igual al del XUV. Esto implica que el flujo en EUV es sobre-
estimado. Considerando que la idea del presente trabajo es calcular
escape atmosférico, suponer que el flujo de EUV sea igual al que XUV
hace que cuando la atmósfera entre en tal régimen se calcule el peor
escenario de pérdida atmosférica.

Finalmente, si la atmósfera no entra en uno de los dos regímenes
citados, la pérdida de la atmósfera queda limitada por energía, y sigue
el modelo de Luger et al. (2015, Eq. 5):

ṀEL =
ϵXUV πFXUVRpR

2
XUV

GMpKtide
, (2.7)

donde FXUV es el flujo incidente de XUV en la atmósfera. El término
Ktide, de fuerzas de marea, es un parámetro que puede ser expandido
en términos del radio de Roche y el radio de influencia del XUV,
considerando Mp ≪ M∗, como muestra (Erkaev et al., 2007):

Ktide ≈ 1− 3

2χ
+

1

2χ3
. (2.8)

donde
χ =

RRoche

RXUV
, (2.9)

y

RRoche =
( Mp

3M∗

)1/3

a, (2.10)

Para planetas tipo Tierra en la HZ de enanas M, Ktide tiene un
valor típico entre 0.9 y 0.99, que influye poco en el resultado (see also
Luger et al., 2015), pero que aumenta la precisión del modelo.

El modelo de radio planetario (considerando la atmósfera) usado
en el módulo AtmEsc interpola los datos de Lopez et al. (2012), que
modelan las atmósferas de planetas tipo minineptunos y supertierras
con diferentes masas y expuestos a diferentes flujos estelares. Sin em-
bargo, debido a que el agua superficial es una pequeña parte del radio
del planeta (en las simulaciones, estos valores son siempre menores que
0.2% la masa planetaria), el módulo AtmEsc, no considera el agua en
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la masa planetaria ni en la evolución de radio.
Por otro lado, la atmósfera podría ser una parte sustancial del radio

del planeta. Por lo tanto, su masa en las simulaciones es considerada
como un porcentaje de la masa planetaria, y su radio varía siguiendo el
modelo Lopez et al. (2012). Finalmente, cuando el planeta pierde toda
su atmósfera, la evolución del radio cambia del modelo de Lopez et al.
(2012) a la relación masa-radio de Sotin et al. (2007), que considera
como planeta terrestre un planeta con una masa entre 1 y 10 M⊕,
donde el 5% de esta masa es agua.

2.1.1.2. Pérdida de agua y oxígeno

En el modelo de escape atmosférico usado en el presente trabajo,
se considera que el hidrógeno escapa mucho más rápido que especies
más pesadas, como el agua, y por eso la atmósfera primordial está
modelada de modo que escape antes del agua. Después que toda la
atmósfera primordial de H escapa del planeta, la radiación XUV puede
por fin interactuar con el agua de su superficie.

En un escenario real, una vez que ya no hay presión atmosférica
suficiente para mantener el agua líquida en la superficie, el agua se
evapora, subiendo a la atmósfera y cuando llega a la estratosfera, em-
pieza a interactuar con la radiación UV. Las partículas de agua son
entonces fotolizadas y el hidrógeno, por ser más ligero, sube a las ca-
pas más altas de la atmósfera vía difusión donde puede escapar (Luger
and Barnes, 2015). El oxígeno, a su vez, también escapa vía el mis-
mo proceso, aunque con menos eficiencia debido a su peso atómico.
Cuando el hidrógeno alcanza el régimen hidrodinámico (conocido co-
mo viento Parker (Parker, 1964; Watson et al., 1981)), carga también
consigo el oxígeno.

A diferencia de la atmósfera primordial, el escape de agua es limita-
do únicamente por energía, es decir, la pérdida del agua solo depende
del flujo de radiación XUV que llega al planeta, como se describe en
Bolmont et al. (2017). Cuando el flujo de XUV incidente alcanza un
valor crítico, dado por
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Fcrit = 180×
(Mp

M⊕

)2(Rp

R⊕

)−3(ϵXUV

03

)−1

erg cm−2 s−1, (2.11)

el oxígeno empieza a escapar de la atmósfera (Luger and Barnes,
2015). El flujo total de escape del hidrógeno está dado por

FH =

FEL FEL < Fdiff

FEL

(
1 + XO

1−XO

mO

mH

mc−mO

mc−mH

)−1
FEL ≥ Fdiff

(2.12)

dónde mH es la masa del hidrógeno, FEL es el flujo del hidrógeno
limitado por energía, y es dado por

FEL =
ϵXUVFXUVRP

4GMPKtidemH
, (2.13)

y Fdiff es el flujo de los átomos de oxígeno limitado por difusión a
través del fondo de hidrógeno (Luger and Barnes, 2015), dado por

Fdiff =
(mO −mH)(1−XO)

kbTflujo
bdiffgmH (2.14)

dónde kb es la constante de Boltzmann. La así definida masa cruza-
da mc, que es la masa de la mayor partícula que puede ser arrastrada
por el flujo, es dada por

mc =
1 + m2

O

m2
H

XO

1−XO

1 + mO

mH

XO

1−XO

mH +
kbTflujo(

1 +XO

(
mO

mH
− 1

))
bdiffg

(2.15)

dónde mO es la masa atómica del oxígeno, Tflujo es la temperatura del
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flujo hidrodinámico y bdiff es el coeficiente binario de difusión para el
oxígeno e hidrógeno, g es la aceleración de la gravedad del planeta y
XO es la razón de mezcla del oxígeno en la base del flujo (Luger and
Barnes, 2015; Barnes et al., 2020).

Dentro del módulo AtmEsc, se pueden activar o detener todos los
procesos de escape una vez que el planeta entra en la HZ de la es-
trella, ya sean de la atmósfera o del agua (Luger and Barnes, 2015;
Barnes et al., 2020). La situación en que todos los procesos de escape
están presentes representa un efecto invernadero desbocado, mientras
que detener el escape es forzar el sistema a mantener el agua en la
superficie con la finalidad de evitar una pérdida catastrófica de agua
(Wordsworth and Pierrehumbert, 2013). Cabe resaltar que la HZ con-
siderada en el presente trabajo es la HZ optimista.

La Figura 2.2 ilustra el proceso físico de pérdida atmosférica en
los planetas durante las simulaciones. El primer panel, 2.2.a, muestra
el sistema justo después del inicio de la simulación, donde la radia-
ción XUV interactúa con la atmósfera superior del planeta. El modelo
considera que el radio de interacción XUV es el mismo radio del pla-
neta, incluyendo la atmósfera. Esto significa que la radiación XUV no
penetra en la atmósfera, sino que sigue el límite del radio del planeta.

Esta energía XUV al interactuar con las partículas en la atmósfera
aumenta su temperatura y promueve su expansión. Debido a esto,
la exobase se aleja del planeta, facilitando el escape. Por lo tanto, a
medida que el radio del planeta disminuye, el XUV se aproxima a la
superficie del planeta, como se ve en la Figura 2.2.b.

Después de que toda la atmósfera primordial escapa (Figura 2.2.c),
la atmósfera no tiene suficiente presión para mantener el agua superfi-
cial en estado líquido. De esta manera, el agua comienza a evaporarse
a la atmósfera, interactúa con el XUV y se fotoliza, produciendo hi-
drógeno y oxígeno (Figura 2.2.d). Finalmente, si el hidrógeno alcanza
el régimen hidrodinámico, empieza a llevarse al oxígeno, promoviendo
su escape (Figura 2.2.e).

El módulo simula la trampa fría en la atmósfera a través del es-
cenario de invernadero desbocado. Si el sistema está en este estado,
toda el agua va a la atmósfera, y si no, la evaporación se detiene.
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a b c

d e
Figura 2.2: Esquema del escape atmosférico en el modelo usado en las si-
mulaciones. El azul más oscuro representa el espacio y los fondos azules más
claros, de arriba a abajo, representan la envoltura de hidrógeno y el océano.
La región café (en la parte inferior de la figura) representa la superficie plane-
taria. Los puntos azul claro son los átomos de hidrógeno y los puntos rojos son
los átomos de oxígeno. Las flechas moradas son la radiación XUV incidente
en el planeta. La curva morada horizontal representa el radio XUV. Crédito:
Amaral et al. (2022).
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2.1 VPLANET

2.1.2. Evolución Estelar: STELLAR

El módulo STELLAR (Barnes et al., 2020) es responsable del cálculo
de la evolución temporal de los parámetros de la estrella del sistema,
como la luminosidad bolométrica, luminosidad XUV basal, radio, ta-
sa de rotación y temperatura efectiva. Los parámetros mínimos de
entrada para su funcionamiento son la masa estelar, edad de la estre-
lla, temperatura efectiva de la estrella y luminosidad bolométrica. En
caso de que sea elegido uno de los modelos de evolución de estelar,
solamente la masa y la edad son necesarios. En el presente trabajo
fue usado el modelo de evolución estelar de Baraffe et al. (2015), que
hace una interpolación del modelo propuesto por Baraffe et al. (2015)
para estrellas con masas entre 0.08 y 1.3 M⊙ (Figura 2.3).

Figura 2.3: Evolución temporal de diferentes parámetros estelares para es-
trellas con masas entre 0.08 y 1.3 M⊙, usando el módulo STELLAR y asumiendo
el modelo de evolución de Baraffe et al. (2015) (Barnes et al., 2020).
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Sin embargo, tal modelo no incluye la evolución de la luminosidad
XUV basal de la estrella, que para las enanas M está pobremente
restringida. Siendo así, este parámetro fue agregado dentro del módulo
asumiendo la relación empírica de (Ribas et al., 2005)2, obtenida para
estrellas de tipo solar, pero que también es aplicable a enanas M (ver
Luger and Barnes, 2015; Fleming et al., 2020; Birky et al., 2021), como
muestra la ecuación abajo:

LXUV

Lbol
=

fsat t ≤ tsat

fsat
(

t
tsat

)−βXUV

t > tsat
(2.16)

donde LXUV es la luminosidad basal XUV, Lbol es la luminosidad bo-
lométrica, fsat es el cociente inicial entre las luminosidades, βXUV es
el exponente del ajuste que depende de la masa estelar, t es la edad de
la estrella y tsat es el tiempo de saturación. De esa forma, cuando t =
tsat, se dice que la estrella está saturada. En este caso, la luminosidad
XUV del modelo es una fracción constante de la luminosidad bolomé-
trica por un intervalo de tiempo definido como el tiempo de saturación
de la estrella, donde posteriormente decae exponencialmente.

2.1.2.1. Duración del efecto invernadero desbocado en fun-

ción de la masa estelar

Otro factor importante es la duración de la fase de efecto inverna-
dero en las simulaciones. Cuando se restringe la duración de la fase a
que el planeta entre a la OHZ (fase de efecto invernadero corta), de
acuerdo con Kopparapu et al. (2014), estamos haciendo que la fase
dependa de la masa estelar, ya que la distancia de la HZ con respeto
a la estrella también cambia con ese parámetro. Dicho eso, la Figura
2.4 muestra la duración de la fase de efecto invernadero corta para el
rango de masas estelares usado en las simulaciones del presente traba-
jo, considerando un planeta en una órbita circular y estática (es decir,

2El rango de XUV considerado por (Ribas et al., 2005) para la evolución de la luminosidad XUV
basal de la estrella es de 0.1-100 nm.
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que no presenta cambios temporales en sus parámetros orbitales, como
excentricidad e inclinación).
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Figura 2.4: Tiempo que un planeta queda en la fase corta de efecto inver-
nadero desbocado en función de la masa estelar. Crédito: Presente trabajo.

Esta Figura muestra que los planetas (en este caso con masa y radio
igual a los de la Tierra) alrededor de estrellas con 0.2 M⊙ permanecen
casi 4 veces más tiempo en la fase de efecto invernadero comparados
a aquellos alrededor de estrellas de 0.6 M⊙. Ese escenario propicia
una mayor pérdida de agua y acumulación de oxígeno en planetas
alrededor de enanas M tardías.

Las variaciones en el borde de la gráfica provienen de variaciones
estructurales y temporales relacionadas con la transición en los inte-
riores estelares, donde una estrella pasa de ser enteramente convectiva
a parcialmente convectiva (Baraffe and Chabrier, 2018).
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2.1.3. Evolución del XUV debido a fulguraciones:

FLARE

Debido a que el módulo STELLAR no incluye fulguraciones, limitán-
dose a calcular la luminosidad XUV de la estrella en su estado quieto,
el módulo FLARE (Amaral et al., 2022) fue desarrollado como parte de
esta investigación, con la intención de ser un complemento a eso. El
modelo implementado en el módulo FLARE (Amaral et al., 2022) cal-
cula la luminosidad XUV3 debido a fulguraciones producidas por una
estrella con cierta masa a lo largo de su evolución. Esa luminosidad
(LXUV,f) es calculada, a cada paso de tiempo, como

LXUV,f =

∫ Emax

Emin

ν(EXUV,f)dE, (2.17)

donde EXUV,f es la energía de las fulguraciones en XUV y ν es la
tasa a la que cada fulguración de energía EXUV,f ocurre. Esa tasa es
calculada a través de la relación canónica, propuesta por Lacy et al.
(1976)

log10(ν) = α log10E + β (2.18)

donde E es la energía de la fulguración, y los coeficientes α y β son
las pendientes de la FFD. El módulo FLARE (Amaral et al., 2022)
tiene dos modos, DAVENPORT y LACY, que son seleccionados en
el archivo de entrada por la persona usuaria, como muestra la Figura
2.5.

La opción DAVENPORT utiliza el modelo propuesto por Daven-
port et al. (2019), donde las pendientes α y β cambian en función de
la edad y de la masa de la estrella (Eq. 2 y 3 Davenport et al., 2019).
El modelo es empíricamente derivado del catálogo de fulguraciones de
Kepler (Davenport, 2016), y tiene validez para estrellas activas con

3Diferente al rango considerado en la evolución de la luminosidad XUV basal de la estrella, el XUV
proveniente de las fulguraciones usado en el modelo proviene del factor de conversión de Osten and
Wolk (2015, Tabla 2), y está entre 0.124-124 nm.
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2. METODOLOGÍA

masas entre 0.25 and 0.75 M⊙, y fulguraciones con energías entre 1032
y 1038 ergs. Así como muestra la Figura 2.5, los parámetros mínimos
de entrada son la masa y la edad de la estrella, así como la energía
mínima y máxima de las fulguraciones que la persona usuaria quiere
considerar en las simulaciones. Como salida, el módulo proporciona
la evolución temporal de la luminosidad en XUV proveniente de las
fulguraciones y la FFD.

A diferencia del modo DAVENPORT, el modo LACY no posse
un modelo de evolución temporal para la FFD, lo que implica que
las pendientes α y β de la FFD sean fijas en el tiempo. Debido a
eso, la persona usuaria necesita dar como entrada valores específicos
derivados de observaciones para estos dos parámetros. Cuando una
estrella cuenta con observaciones de fulguraciones, es posible generar
una FFD observada, y de ahí sacar las pendientes α y β de la FFD.
Pensando en eso, el módulo LACY fue diseñado para considerar las
pendientes específicas de la FFD de una estrella. Sin embargo, la limi-
tación asociada a eso es que, aunque la FFD funciona de forma muy
precisa para la estrella en particular que será simulada, al evolucionar
el sistema a lo largo del tiempo, la FFD permanece constante. Debido
a esto, en el presente trabajo solamente el modo DAVENPORT fue
utilizado en las simulaciones.

Debido a que existen observaciones de fulguraciones en un amplio
rango de longitudes de onda, se hizo necesario añadir una opción de
entrada en el código a fin de considerar fulguraciones en longitudes
de onda diferentes de las de la banda de Kepler, de donde se proveen
los datos para el modelo de FFD usado en este trabajo. Para lograrlo,
usamos los factores de conversión entre el flujo de la banda en que
está la energía y el flujo bolométrico del detector (tercera columna
empezando por la izquierda de la tabla 2.1).
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2.2 Validación y aplicación del modelo

Tabla 2.1: Factores de conversión usados dentro del módulo FLARE.

Banda ∆λ () f(banda/bol)a Fuente

GOES 1-8 0.06 Osten and Wolk (2015)

SRX 1.24-1240 0.3 Osten and Wolk (2015)

UV 3000-4000 0.11 Osten and Wolk (2015)

KEPLER 4000-9000 0.16 Osten and Wolk (2015)
a Razón entre la energía en la banda específica y en la bolométrica del detector.

Debido a la limitación de tiempo de cómputo, la luminosidad XUV
es calculada como un promedio sobre cada paso de tiempo. Eso sig-
nifica que la radiación XUV generada por las fulguraciones llega a la
atmósfera superior del planeta en forma de paquetes, es decir, toda la
energía de las fulguraciones que ocurrieron durante el paso de tiempo
llegan al mismo tiempo al planeta. Debido a esto, las fulguraciones
no estan definidas temporalmente de forma individual para períodos
de evolución estelar largos. Esto implica que no es posible entender el
impacto de cada fulguración a la vez en la atmósfera del planeta en
estos casos. Sin embargo, si el paso de tiempo y el tiempo simulado
son muy bajos (< días) es posible definir temporalmente el impacto
de las fulguraciones.

2.2. Validación y aplicación del modelo

Con la finalidad de validar el modo DAVENPORT usado en el mó-
dulo FLARE (Amaral et al., 2022), fue reproducido (ver Figura 2.6.b)
el panel superior de la Figura 10 del artículo de (Davenport et al.,
2019) con el módulo FLARE (Figura 2.6.a). Como es posible ver en
la Figura 2.6, los resultados son muy cercanos a los publicados por
(Davenport et al., 2019), así que el modelo fue incorporado al módulo
FLARE (Amaral et al., 2022). Las diferencias entre las Figuras 2.6.a y
2.6.b son debido a que el modelo desarrollado en (Davenport et al.,
2019) es derivado de un algoritmo de Cadena de Markov Monte Carlo,
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que genera resultados diferentes siempre que el código es usado. Des-
pués de entrar en contacto con los autores del trabajo, fue constatado
que los valores disponibles en el artículo no fueron los mismos con los
que se generó la Figura 10 del mismo trabajo (ver Figura 2.6).

Como muestra el modelo de Davenport et al. (2019), la FFD de-
pende de la masa y de la edad de la estrella. Dicho eso, la Figura
2.7 presenta dos modos de visualizar cómo la FFD cambia con tales
parámetros. El panel de la derecha muestra la FFD de energías entre
1033 y 1036 ergs en diferentes edades de la estrella. El panel izquierdo
muestra la FFD en función de la edad de la estrella para fulguracio-
nes con la misma energía que la gran fulguración de AD Leo (Hawley
and Pettersen, 1991), cuya energía en la banda de Kepler Ekepler es
aproximadamente 2,6× 1033 ergs.

Ese valor es calculado usando información de Hawley and Pettersen
(1991, Tabla 6A), donde se tomó el flujo integrado sobre el intervalo
de tiempo que duró la fulguración en la banda UV (326-394 nm) igual
a 198 × 10−8 ergs cm−2, y fue dividido por el flujo integrado sobre el
intervalo de tiempo en el continuo igual a 1139 × 10−8 ergs cm−2. De
esta forma, tenemos que la energía en la banda UV EUV dividida por la
energía en el continuo Econtinuum es igual que 0.174. Del trabajo hecho
por Hawley et al. (2014), tenemos que la razón entre EKepler y EUV

es 0.65. Reorganizando, tenemos que EKepler = 0.174/0.65 Econtinuum

= 0.26 Econtinuum. Ese valor está de acuerdo con el mismo valor que
puede ser encontrado en Osten and Wolk (2015).

El modelo de Davenport et al. (2019) predice que los planetas que
orbitan enanas M más masivas tienen mayor probabilidad de ser im-
pactados por una fulguración con la magnitud de la Gran fulguración
de AD Leo que los planetas alrededor de enanas M menos masivas. El
panel b de la Figura 2.7 muestra que el modelo predice que estrellas
menos masivas tienen una menor tasa de fulguraciones, comparada
con estrellas más masivas. Ese resultado es inconsistente con otros
estudios que encontraron que la tasa de fulguraciones de estrellas de
baja masa son más energéticos que las fulguraciones de estrellas más
masivas.

Tal discrepancia puede originarse debido al pequeño número de
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Figura 2.6: a. FFD de una estrella de masa igual a 0.5 M⊙ en diferentes
etapas de su evolución (Davenport et al., 2019, Fig. 10). b. Reproducción
del panel superior de la Figura 10 de Davenport et al. (2019) (e.g. Figura
2.6.a) hecha con el módulo FLARE. La Figura muestra la tasa de fulguración
en función de la energía de las fulguraciones para una estrella de 0.5 M⊙, con
edades de 1 Myr (azul), 10 Myr (morado), 100 Myr (café), y 1 Gyr (rojo).
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Figura 2.7: Predicción del módulo FLARE para la distribución de la tasa de
fulguraciones (FFD) para diferentes enanas M usadas en este trabajo. a: FFD
para fulguraciones con la misma energía que la gran fulguración de AD Leo
(después de convertir la energía reportada por Hawley and Pettersen (1991)
para la banda de Kepler) como función de la edad de la estrella para estrellas
con 0.2, 0.4 y 0.6 M⊙. b: FFD para energías entre 1033 y 1036 ergs, para las
mismas tres estrellas, en cuatro periodos diferentes.

enanas M en el catálogo de Kepler (Davenport, 2016) usado como base
para producir el modelo de Davenport et al. (2019), donde solamente
< 3% son enanas M. A pesar de esa aparente inconsistencia, el modelo
proviene del mayor muestreo de enanas M disponible en la actualidad,
así que es posible que en trabajos futuros sea necesario reemplazarlo
con una aproximación más robusta con respeto a las enanas M a partir
de las observaciones de instrumentos como TESS.

A continuación, consideramos cómo se combinan la evolución de
las fulguraciones y del estado quiescente de la estrella para modificar
la luminosidad XUV promedio de las estrellas en función de la masa
y la edad. Fueron simuladas cinco enanas M con masas entre 0.2 y
0.6 M⊙, usando los módulos STELLAR (Barnes et al., 2020) y FLARE
(Amaral et al., 2022).

Como muestra el panel d de la Figura 2.8, la inclusión de las ful-
guraciones aumenta la luminosidad XUV total, sin embargo, lo hace
por un factor no mayor que 10 % para una determinada estrella a un
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Figura 2.8: Evolución estelar con y sin fulguraciones para estrellas con ma-
sas entre 0.2 M⊙ y 0.6 M⊙. Los paneles (a) y (b) muestran la luminosidad
bolométrica y la luminosidad XUV quiescente, respectivamente, mientras que
los paneles (c) y (d) muestran la luminosidad XUV debido a las fulguraciones
y la luminosidad total en XUV con (líneas punteadas, es decir, la suma de
parámetros de panel (b) y (c)) y sin fulguraciones (líneas continuas), respec-
tivamente. El panel (e) muestra la relación entre la luminosidad XUV debido
a las fulguraciones y la luminosidad bolométrica, y el panel (f) muestra la re-
lación entre la luminosidad XUV debido a las fulguraciones y la luminosidad
XUV quiescente. Los colores representan diferentes masas estelares como se
indica en la leyenda del panel b. Las líneas verticales en cada panel represen-
tan el momento en que cada estrella entró a la MS.
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tiempo dado. Es posible ver también que la luminosidad XUV debido
a fulguraciones es más relevante para estrellas menos masivas después
de que éstas entran en la MS (paneles (b) y (d) de la Figura 2.8).
Además, en el panel (f) se puede ver que la razón entre la radiación
XUV proveniente de las fulguraciones y del estado quiescente de la
estrella aumenta a lo largo del tiempo.

El modelo para la luminosidad XUV quiescente usado en el pre-
sente trabajo viene de datos observacionales de estrellas que no pre-
sentan fulguraciones (Ribas et al., 2005), y muestra que tal parámetro
disminuye con el tiempo. Del mismo modo, la luminosidad XUV pro-
veniente de fulguraciones calculada a través del modelo de Davenport
et al. (2019) también disminuye con el tiempo. Sin embargo, aunque
ambas luminosidades presenten el mismo comportamiento, la lumino-
sidad XUV debido a fulguraciones posee una pendiente que le hace
cambiar en el tiempo más lentamente que la luminosidad basal de
XUV. De esa forma, entre mayor es la edad de la estrella, más impor-
tante es el papel del XUV debido a fulguraciones. Los demás paneles
dan información adicional del uso de los módulos STELLAR y FLARE
juntos.
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Capítulo 3

Simulaciones: parámetros y

descripción

Como se mencionó anteriormente, el trabajo desarrollado aquí tie-
ne como objetivo calcular el impacto de las fulguraciones en el agua
de planetas terrestres que orbitan enanas M, y para lograrlo fue usado
el código VPLanet. Sin embargo, hay muchas formas de visualizar y
analizar el problema, por lo que fueron hechas 2 tipos de simulaciones.
El primer tipo está enfocado en cómo se da la pérdida de agua depen-
diendo de la masa de la estrella y del planeta, así como la cantidad
de agua inicial en la superficie planetaria (Tabla 3.1).

Tales simulaciones cubren un espacio de parámetros variando la
masa planetaria, entre 0.5 y 5 M⊕, en intervalos de 0.5 M⊕; la masa
estelar, entre 0.2 y 0.6 M⊙ en intervalos de 0.25 M⊙; y la cantidad de
agua en la superficie al inicio de las simulaciones, entre 1 y 10 océanos
terrestres (TO, del inglés Terrestrial Oceans), en intervalos de 1 TO.

En todos los casos los planetas empiezan con una atmósfera pri-
mordial de hidrógeno de 10−3 M⊕, y una vez que los planetas pierden
toda su atmósfera, el perfil radial del planeta sigue la relación masa-
radio de Sotin et al. (2007, Eq. 11) para planetas terrestres entre 1 y
10 M⊕ y 0.05% de su composición hecha de agua. Los planetas tam-
bién fueron ubicados a una distancia de su estrella equivalente a la
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distancia de la Tierra al Sol en términos del flujo en el visible que la
Tierra recibe en la parte superior de la atmósfera, y a esa distancia
la llamamos 1 ua equivalente. Para calcularla, multiplicamos la dis-
tancia del borde interior de la HZ limitada por el efecto invernadero
desbocado (Kopparapu et al. (2014, Eq. 5)) por 1.053, que es el factor
equivalente en dónde la Tierra se ubica actualmente alrededor del Sol.
Eso garantiza que cuando la simulación termine, en 1 Gyr, el planeta
esté en la HZ de su estrella.

Para probar los mismos efectos en planetas reales, fueron hechas
simulaciones usando los datos observacionales de cuatro planetas con-
firmados. Los planetas elegidos fueron: Kepler-1229 b (Morton et al.,
2016), K2-72 e (Crossfield et al., 2016), TOI-700 d (Gilbert et al.,
2020) y Kepler-1649 c (Vanderburg et al., 2020) (Tabla 3.2). Todos
están dentro del catálogo del PHL1, y poseen un ESI de 0.73, 0.9, 0.93
y 0.9, respectivamente.

Tales planetas fueron elegidos considerando que están dentro de la
HZ conservadora de su estrella y que orbitan estrellas con masas que
barren de forma general las diferentes masas estelares consideradas
en las simulaciones de los planetas hipotéticos. También se consideró
que las masas planetarias estuvieron dentro del rango de los planetas
hipotéticos, aunque no necesariamente cubriendo de forma espaciada
los valores usados en tales simulaciones.

Debido a que estos planetas no estaban exactamente a 1 ua equiva-
lente de su estrella, también se hicieron simulaciones donde el semi-eje
mayor de ellos correspondiera a este valor. Para esto, se calculó la dis-
tancia de la Tierra con respecto al borde interno de la HZ limitado
por el efecto invernadero desbocado, usando la ecuación 5 de Koppa-
rapu et al. (2014). Sabiendo el factor al que se encuentra la Tierra de
este límite, se usó este mismo para encontrar a que distancia debe-
rían estar los planetas, considerando la luminosidad de la estrella que
orbitan. Esto se hizo con la finalidad de que los planetas terminen la
simulación en la posición de 1 ua equivalente.

1https://phl.upr.edu/projects/habitable-exoplanets-catalog, con-
sultado el 8 de septiembre de 2022.
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Tabla 3.1: Parámetros usados para simular los planetas hipotéticos.

Parámetro Valor
Masa planetaria (M⊕) [0.5-5, 0.5]
Masa de la envoltura de hidrógeno (M⊕) 10−3

Cantidad inicial de agua superficial (TO) [1-10,0.25]
Eficiencia de escape del agua por XUV Bolmont et al. (2017)a
Eficiencia de escape del hidrógeno por XUV 0.15
Temperatura termosférica (K) 400
Semi-eje mayorb (AU) [0.07306 - 0.283186]
Masa estelar (M⊙) [0.2-0.6, 0.25]
Fracción de luminosidad XUV saturada 10−3

Tiempo de saturación del XUV (Myr) 100
Edad inicial de la estrella (Myr) 1
Energía de las fulguraciones (ergs) 1033 - 1036
Tiempo de las simulaciones (Myr) 103
Paso de tiempoc (yr) ∼ 0.4 - ∼ 1.6 × 103
Módulos de VPLanet AtmEsc, STELLAR, FLARE

a Los valores de la eficiencia de escape del agua por el XUV son calculados dentro del código usando
el modelo descrito por Bolmont et al. (2017), y cambian a lo largo de las simulaciones.
b Calculado multiplicando 1.053 por la distancia del borde interior de la HZ limitada por el efecto
invernadero desbocado (Kopparapu et al. (2014, Eq. 5)).
c Dinámicamente seleccionada durante la simulación.
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Capítulo 4

Resultados

En esta sección, se presentan los resultados obtenidos en los dos
trabajos desarrollados en este proyecto de doctorado. Primero se pre-
sentan los resultados de evolución temporal de parámetros físicos que
describen la atmósfera de planetas terrestres entre 0.5 y 5 M⊕. Esos
planetas están alrededor de enanas rojas con masa entre 0.2 y 0.6
M⊙, y los resultados están enfocados en el impacto de fulguraciones
en esos planetas. En la segunda sección, se presentan resultados de la
interacción de la estrella y planetas en cuatro sistemas reales.

4.1. Planetas sintéticos terrestres alrede-

dor de enanas rojas

Los resultados presentados en las secciones 4.1.1 y 4.1.2 muestran
la influencia de la radiación XUV debido a fulguraciones estelares en
planetas con masa entre 0.5 y 5 M⊕, alrededor de estrellas con masas
entre 0.2 y 0.6 M⊙, en dos situaciones. El primer caso considera una
fase de efecto invernadero desbocado corta donde el planeta queda en
esa fase hasta que entre en la HZ optimista (Kopparapu et al., 2014)
de la estrella. Ya en el segundo caso, el planeta se encuentra bajo
un efecto invernadero desbocado durante todo el tiempo simulado.
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Más detalles de los parámetros simulados pueden visualizarse en la
Tabla 3.1. Las secciones que siguen muestran los valores finales de
la evolución temporal de dos parámetros simulados: la cantidad del
agua en la superficie de los planetas (Sección 4.1.1)y la cantidad de
oxígeno presente en la atmósfera de ellos (Sección 4.1.2), producto de
la fotólisis del agua por la radiación UV incidente.

4.1.1. Impacto de las fulguraciones en la cantidad

de agua superficial en función de la masa

planetaria y estelar

Con la finalidad de entender el impacto de las fulguraciones en el
contenido de agua de los planetas simulados, se hicieron dos tipos de
gráficas. Las primeras (Figuras 4.1 y 4.2) muestran de modo separado
los valores absolutos de agua perdida (representados por tonos de
azul en las figuras) con y sin considerar las fulguraciones. En este
tipo de gráfica también se puede ver el porcentaje de agua perdida
con respecto a la cantidad inicial de agua (isocontornos).

En estas figuras se puede observar que las fulguraciones tienen un
impacto visible en el escape de agua. Para ambos casos considerados
para la duración del efecto invernadero desbocado, las fulguraciones
aumentan los valores porcentuales y absolutos del agua que se escapa,
comparados con los casos sin fulguraciones. Otro punto importante en
las Figuras 4.1 y 4.2 es que hay una tendencia de que las fulguraciones
generan una mayor pérdida de agua en planetas más masivos alrededor
de enanas M menos masivas.

El caso más extremo ocurre en planetas con masas entre 1 y 2 M⊕
en el escenario de efecto invernadero desbocado de largo plazo (Figura
4.2). Ahí el escape de agua puede ser de hasta 2 TO mayor a los casos
donde la emisión XUV no incluye la contribución de las fulguraciones.

Es importante resaltar el efecto visual del sombreado en las Figu-
ras, principalmente la 4.2. Ahí el porcentaje de pérdida de agua es
grande, pero el valor absoluto de pérdida es bajo (regiones a la iz-
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Figura 4.1: Porcentaje (isocontornos) y cantidad absoluta (sombreado) de
agua perdida debido al flujo XUV de la estrella en estado basal (módulos
AtmEsc + Stellar; paneles del lado izquierdo) y agregando fulguraciones
(módulos AtmEsc + Stellar + Flare; paneles del lado derecho). En este
escenario, la fotólisis del agua se detiene cuando el planeta entra en la HZ. El
círculo, cuadrado, estrella y triángulo representan los resultados aproximados
para los planetas Kepler-1229 b, K2-72 e, TOI-700 d y Kepler-1649 c, respec-
tivamente (Ver Tabla 3.2). La masa planetaria en la parte inferior derecha de
cada panel representa la masa planetaria usada en las simulaciones del panel.
El porcentaje máximo de pérdida de agua con respeto al agua inicial está
indicado en la parte superior izquierda de cada panel.
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Figura 4.2: Descripción análoga a la de la Figura 4.1, con la diferencia que en
este escenario los planetas están en efecto invernadero desbocado extendido,
es decir, la pérdida del agua sigue aunque el planeta esté dentro de la HZ.
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quierda de los paneles), y eso se debe a que en esos casos los planetas
empiezan con poca agua al inicio, haciendo que toda o casi toda el
agua escape.

Al comparar los resultados de los paneles izquierdo y derecho de las
Figuras 4.1 y 4.2, es posible notar que cuando consideramos fulgura-
ciones, planetas alrededor de estrellas más masivas pasan a presentar
escape del agua superficial. En tales escenarios, el aumento de flujo
XUV de la estrella debido a fulguraciones hace que incluso planetas
de mayor masa (que poseen una mayor gravedad, ayudando a prevenir
la pérdida del agua) experimenten el escape de agua.

Cuando analizamos el escenario de efecto invernadero desbocado de
fase corta, el límite en donde el escape pasa a ocurrir para simulaciones
que consideran fulguraciones es de aproximadamente 0.1 M⊙ mayor
que cuando la estrella está en estado basal. Para un escenario de
efecto invernadero desbocado de fase extendida, considerando enanas
M menos masivas, esa diferencia es aún más grande. En este caso,
en planetas entre 4 y 5 M⊕, donde la pérdida de agua máxima era
del 29%, puede llegar hasta el 100% de la cantidad de agua inicial.
Otro aspecto es que los planetas alrededor de estrellas enanas M más
masivas no presentan pérdida de agua cuando tienen masas de 1.5
M⊕ o mayores, mientras que cuando se consideran las fulguraciones,
la pérdida de agua aumenta hasta 1.5 TO para planetas que orbitan
estas mismas estrellas, a lo largo de 1 Gyr.

Con la finalidad de calcular la cantidad de agua perdida solamente
debido a fulguraciones, se hizo la Figura 4.3, que muestra dos tipos de
información a la vez. La primera es el valor absoluto de agua perdida
solamente por fulguraciones (sombreado), es decir, la cantidad de agua
perdida en simulaciones usando los módulos STELLAR + FLARE menos
STELLAR. Los isocontornos representan el porcentaje de agua extra
que escapa cuando se incluyen las fulguraciones.

Primero analizaremos el caso con la fase extendida de efecto in-
vernadero desbocado, La Figura 4.3.b muestra que las fulguraciones
por sí mismas pueden hacer escapar hasta 1.6 TO. Estos resultados
también indican que las fulguraciones aumentan el escape de agua en
hasta 100% en planetas más masivos alrededor de enanas M menos
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masivas. Cuando la estrella está en su estado quieto (paneles izquier-
dos de las Figuras 4.1 y 4.2), menos agua escapa en la misma situación,
comparado a cuando se consideran fulguraciones (paneles derechos de
las Figuras 4.1 y 4.2). En algunos casos el escape no ocurre, como en
algunas regiones de los paneles izquierdos de las Figuras 4.1 y 4.2.
Debido a eso, cuando se calculan los porcentajes, es posible notar
grandes diferencias (isocontornos con valores mayores a 50% en la
Figura 4.3.b), y un patrón con mínimos y máximos que no sigue una
tendencia específica en los isocontornos de la Figura 4.3.b.

Por otro lado, en los casos con efecto invernadero desbocado corto
(Figura 4.3.a), los planetas iguales o menos masivos que 2 M⊕ pierden
menos que 37% de su agua debido a fulguraciones. La mayor diferen-
cia ocurre en planetas con masa alrededor de 2.5 M⊕, donde en las
simulaciones que inician con menos de 2 TO alrededor de estrellas me-
nos masivas que 0.3 M⊙ pueden perder hasta 44% más agua cuando
la estrella está activa.

Otro aspecto importante que muestra la Figura 4.3.a es que en
planetas con masa igual a la de la Tierra, las fulguraciones generan
una pérdida de agua que no llega al 15% (menos que 0.25 TO). Sin
embargo, si el mismo planeta pasa por una fase extendida de efecto
invernadero desbocado (Figura 4.3.b), el porcentaje sube a 73%, lo
que significa una pérdida de 1.3 TO aproximadamente.

En los paneles de la Figura 4.3.b, existen regiones donde el porcen-
taje de pérdida de agua es bajo (cuando la cantidad de agua inicial
es baja y las simulaciones son hechas alrededor de enanas M tardías),
dando a entender que las fulguraciones tienen poca o ninguna influen-
cia en el proceso. Sin embargo, las fulguraciones aumentan el flujo
incidente de XUV que llega a los planetas. Sabiendo esto, el efecto
ocurre debido a que hay poca agua en estos casos, haciendo que no
sea necesario un flujo de XUV tan alto para que escape toda el agua
de la superficie del planeta. La pérdida total de agua se alcanza in-
cluso sin fulguraciones, de manera que el efecto aparente es que las
fulguraciones contribuyen muy poco a la pérdida de agua.
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Figura 4.3: Porcentaje de pérdida de agua debido exclusivamente a fulgu-
raciones (isocontornos) y cantidad absoluta (sombreado en colores) en TO.
a. Fase de efecto invernadero desbocado corta. b. Fase de efecto invernadero
desbocado extensa. Los valores representados en colores de las figuras a y
b son calculados a partir de la diferencia entre los valores en los paneles de
la derecha menos los de los paneles de la izquierda de las Figuras 4.1 y 4.2,
respectivamente.
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4.1.2. Impacto de las fulguraciones en la acumu-

lación de oxígeno atmosférico en función de

la masa planetaria y estelar

Como fue demostrado por Luger and Barnes (2015), el XUV pro-
veniente de enanas M produce una acumulación de oxígeno en la at-
mósfera de planetas terrestres. Como se explicó en la sección 2.1.1.2,
después de que el agua se fotoliza, el hidrógeno se transporta por di-
fusión a la exobase y eventualmente escapa del planeta. El oxígeno,
por otro lado, empieza a acumularse en la atmósfera, ya que tiene un
peso atómico mayor.

En el escenario simulado por Luger and Barnes (2015) se demostró
que el oxígeno atmosférico puede acumularse debido al XUV de es-
trellas en el estado quiescente, sin considerar fulguraciones. Podemos
deducir que un aumento de XUV incidente en las atmósferas de los
planetas puede llevar a añadir más oxígeno aún al sistema. Para enten-
der cómo las fulguraciones generan este fenómeno, las Figuras 4.4.a y
4.4.b muestran la cantidad de oxígeno producida exclusivamente por
el XUV de fulguraciones.

En las Figuras 4.4.a y 4.4.b, las regiones de cantidad positiva (en
rojo) representan cuánto oxígeno más se produce por las fulguracio-
nes en comparación con el escenario donde sólo se incluye el XUV
de la estrella en estado quiescente. Las regiones en blanco (donde no
hay acumulación de oxígeno) significan dos situaciones: la primera es
cuando la cantidad de oxígeno producida es igual con o sin fulguracio-
nes (paneles superiores de la Figura 4.4.a), mientras que la segunda
ocurre cuando en ambos casos de actividad estelar no hay escape de
agua, y por lo tanto, no hay acumulación de oxígeno en la atmósfera
(paneles inferiores de las Figuras 4.4.a y 4.4.b).

Las regiones en azul significan que la cantidad de oxígeno atmosfé-
rico después de las fulguraciones es menor que la cantidad de oxígeno
cuando no se incluyeron, lo que puede ser engañoso. En ese caso las ful-
guraciones también generaron más oxígeno que en un escenario quieto,
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Figura 4.4: Cantidad de oxígeno generada por la fotólisis del agua debido a
fulguraciones (efecto del módulo FLARE), durante una a. fase de efecto inver-
nadero desbocado corta y b. extensa. Esta Figura tiene formato análogo a la
Figura 4.3, con la diferencia que los colores y los isocontornos representan la
misma medida física.
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sin embargo, el sistema entró en régimen hidrodinámico debido a las
condiciones extremas de XUV que inciden sobre el planeta. El escape
del hidrógeno en forma de flujo arrastra parte del oxígeno fuera del
planeta, haciendo que, al final de la simulación, parezca que las ful-
guraciones acumulan menos oxígeno en la atmósfera de los planetas.

Las Figuras 4.4.a y 4.4.b muestran que las fulguraciones pueden
producir cientos de bares de oxígeno de forma abiótica. Para una fase
corta del efecto invernadero desbocado (Figura 4.4.a), los valores no
pasan de 97 bares, y ocurren en planetas de masa igual a 2.5 M⊕,
orbitando enanas M menos masivas. Ya en la fase extendida (Figura
4.4.b), las fulguraciones pueden producir hasta 329 bares en planetas
con masas alrededor de 4.5 M⊕, también orbitando enanas M menos
masivas.

4.2. Planetas de baja masa alrededor de

enanas rojas

Con la finalidad de probar si exoplanetas observados caen dentro
de las predicciones de las simulaciones de los planetas hipotéticos, se
simularon cuatro planetas con los parámetros físicos de exoplanetas
conocidos: Kepler-1229 b, K2-72 e, TOI-700 d y Kepler-1649 c.

4.2.1. Impacto de las fulguraciones a lo largo de 1

Gyr

Para estas simulaciones se considera que el efecto invernadero des-
bocado se detiene cuando la zona habitable alcanza la órbita del pla-
neta, es decir, cuando el planeta deja de perder agua. La Figura 4.5
es una representación de la posición de los cuatro planetas simulados
en la HZ. La Figura 4.6 muestra la evolución temporal de los paráme-
tros relacionados con los cambios en el planeta: masa de la atmósfera
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primordial de hidrógeno, cantidad de agua superficial, oxígeno en la
atmósfera, posición en la HZ, razón de la luminosidad XUV con res-
peto a la bolométrica y flujo incidente de XUV. Los tonos oscuros
indican las simulaciones donde se ha hecho una corrección en la po-
sición de los planetas para ubicarlos a una distancia de la estrella
equivalente a la de la Tierra.
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Figura 4.5: Posición de los cuatro planetas reales elegidos con respecto a su
estrella. El sombreado azul, limitado por las líneas punto-rayada (azul claro)
y sólida (azul oscuro), representa la HZ conservadora, y la región entre la
línea trazada (rojo) y punteada (naranja) representa la OHZ, siguiendo la
definición de Kopparapu et al. (2014). Los planetas son representados con
círculo (Kepler-1229 b), cuadrado (K2-72 e), estrella (TOI-700 d) y triángulo
(Kepler-1649 c). Los tonos más claros de los símbolos de los planetas repre-
sentan la distancia real de los planetas detectados. Los tonos más oscuros
representan la distancia de 1 ua equivalente para cada uno de los planetas.

Las simulaciones de los planetas reales muestran que K2-72 e puede
perder por completo su atmósfera primordial cuando las fulguraciones
son incluidas. En este caso, la pérdida ocurre 800 Myr más temprano
que en los casos donde solamente la radiación XUV quiescente de la
estrella es considerada (primer panel de arriba hacía abajo del planeta
K2-72 e, en verde, de la Figura 4.6) y el planeta está ubicado a la
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distancia real en la que se encuentra (no la distancia modificada de 1
ua equivalente). Sin embargo, el planeta no pierde agua debido a que
entra en la HZ justo antes de perder toda su atmósfera.

El planeta Kepler-1649 c es el único de los cuatro planetas que
pierde agua, aunque no toda. A diferencia de K2-72 e, en el caso de
Kepler-1649 c tal proceso ocurre cuando el planeta está ubicado en la
distancia modificada, que es más cercana a la estrella e independiente
de la existencia o no de las fulguraciones en las simulaciones. Sin
embargo, las fulguraciones adelantan la pérdida total de la atmósfera
primordial en 30 Myr.

El planeta Kepler-1229 b tiene una masa de 2.93 M⊙, y por lo tan-
to, una mayor gravedad. Eso ayuda a que mantenga elementos más
ligeros como el hidrógeno. Otro factor es el flujo de XUV incidente en
el planeta, que no pasa de 10 W/m2. Debido a eso, el planeta no pier-
de su atmósfera en ningún escenario simulado. TOI-700 d, mismo con
menor masa que K2-72 e, tampoco pierde su envoltura primordial. En
ese caso, la distancia también influye en la cantidad de flujo estelar,
lo que hace que la pérdida atmosférica sea menor. Todos estos resul-
tados coinciden con los escenarios hipotéticos (ver Figura 4.2 , 4.3 y
4.4), y confirman que el impacto de las fulguraciones en la pérdida
atmosférica depende fuertemente de las características específicas de
cada planeta.
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Figura 4.6: Evolución temporal de los parámetros planetarios para 4 exopla-
netas conocidos. De arriba hacia abajo: masa atmosférica, cantidad de agua
superficial, oxígeno atmosférico, posición de la HZ con respecto a la estrella
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Capítulo 5

Discusión

5.1. Dependencia de la cantidad final de

agua superficial de planetas tipo Tie-

rra con la masa estelar y planetaria

Después de realizar las simulaciones con los parámetros mostrados
en la Tabla 3.1, se tomaron los valores de las cantidades finales de
agua para cada planeta simulado. Con estos datos, también se calculó
el porcentaje de agua perdida (con respecto al valor inicial) para cada
planeta.

Los resultados de las simulaciones de los planetas hipotéticos en
este trabajo sugieren fuertes correlaciones entre los parámetros este-
lares, planetarios y el contenido final de agua. Para cuantificar es-
tas relaciones, se aplicó la correlación de Pearson en esos datos. La
correlación de Pearson asume una dependencia lineal de un par de
parámetros. Para utilizar esta prueba, consideramos que los datos es-
tán linealmente correlacionados. El coeficiente de Pearson varía de -1
(perfectamente anticorrelacionado) a 1 (perfectamente correlaciona-
do). Un coeficiente de Pearson igual a cero significa que los conjuntos
de datos no están linealmente correlacionados.
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La figura 5.1 muestra los resultados de este análisis con respecto
al porcentaje de agua superficial, para los cuatro escenarios (pérdida
de agua en la HZ e inclusión de fulguraciones). Los paneles (b) y (d)
incluyen fulguraciones; los paneles (c) y (d) asumen que los planetas
no pierden agua en la HZ (la fase de efecto invernadero desbocado
ocurre solo durante la PMS).

En todos los casos, la prueba de Pearson confirma que las masas
estelares y planetarias están inversamente correlacionadas con la can-
tidad de agua perdida, es decir, las estrellas menos masivas juegan
un papel importante en la pérdida de agua. Aunque las estrellas más
masivas tienen tasas de fulguraciones más altas en nuestro modelo, su
fase de PMS es más corta y, por lo tanto, se pierde menos agua.

Para el escenario donde se consideran fulguraciones (paneles (b) y
(d) de la Figura 5.1), la correlación entre la pérdida de agua con la
masa estelar aumenta en comparación con los casos sin fulguraciones.
Cuando asumimos que el planeta permanece en una fase de inverna-
dero desbocado durante 1 Gyr (paneles (a) y (b) de la figura 5.1), la
correlación entre la cantidad final de agua y la masa estelar disminuye
en comparación con la masa del planeta porque la pérdida de agua es
independiente de la duración de la PMS.

Los planetas más masivos poseen una gravedad más fuerte y re-
tienen su atmósfera y agua más fácilmente que los planetas menos
masivos, especialmente cuando el planeta permanece en la fase de
efecto invernadero desbocado por 1 Gyr. Si sólo se considera el XUV
del estado quiescente de la estrella, el valor de correlación es -0,58.
Cuando se agregaron fulguraciones a la evolución estelar, la correla-
ción cae a un valor de -0.47. Esto pasa porqué la FFD cambia con la
masa estelar, haciendo que la influencia de las fulguraciones aumenten
el peso de la dependencia de la pérdida de agua con la masa estelar,
disminuyendo la importancia de la masa planetaria.

Esta tendencia con respecto a la masa estelar depende de la du-
ración de la fase de efecto invernadero desbocado. Cuando la fase de
efecto invernadero desbocado es la misma para todas las masas estela-
res (paneles (a) y (b)), la dependencia de la masa estelar es más débil
que cuando el efecto invernadero fuera de control se detiene cuando
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5.1 Dependencia de la cantidad final de agua superficial de planetas
tipo Tierra con la masa estelar y planetaria
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Figura 5.1: Coeficiente de correlación de Pearson para la cantidad final
de agua para cuatro casos diferentes. El panel (a) asume que los planetas
pierden agua en la HZ(efecto invernadero desbocado extendido) y no incluye
fulguraciones. El panel (b) también asume que los planetas pierden agua en
la HZ, pero que la estrella huésped es activa. Los paneles (c) y (d) asumen
que la pérdida de agua se detiene en la HZ (el efecto invernadero desbocado
de fase corta), con el panel (c) excluyendo las fulguraciones y el panel (d)
incluyéndolas. Los valores en los paneles representan el valor del coeficiente
de correlación de Pearson (ver texto).

el planeta entra en la HZ (paneles (c) y (d)). En ese caso, la pérdida
de agua depende casi por igual de la masa planetaria (-0.4 y -0.38,
respectivamente), pero la masa estelar es más relevante cuando las
fulguraciones son consideradas en las simulaciones (ver panel (d)), ya
que la FFD depende de la masa estelar. En este caso, el coeficiente de
Pearson es -0.41 (panel (d)), frente a un valor de -0.32 cuando no se
toman en cuenta las fulguraciones (panel (c)).

Finalmente, se notó que el modelo de FFD de Davenport et al.
(2019) contiene incertidumbres que no se reflejan en este análisis. En
ese trabajo, los autores solo consideraron unas pocas estrellas enanas
M en su muestra, donde las fulguraciones observadas tienen altas ener-
gías (> 31.5 ergs) y sus estrellas analizadas están todas activas. Es
probable que estas limitaciones hagan que nuestros resultados sean un
límite superior de los escenarios simulados. Las futuras observaciones
de fulguraciones de enanas M (p. ej., logradas con TESS) probable-
mente requerirán modificaciones de la FFD en función de la masa
estelar y el tiempo. Cuando tal esfuerzo se haya completado, los re-
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sultados presentados aquí deberán revisarse.

5.2. Impacto de las fulguraciones en pla-

netas reales alrededor de enanas rojas

En el presente trabajo, las simulaciones de planetas conocidos re-
velaron una amplia gama de trayectorias evolutivas plausibles. Sin
embargo, es probable que el rango esté subestimado. Asumimos que
los planetas orbitan estrellas activas, pero probablemente ese no sea
el caso para muchos de ellos.

La estrella TOI-700 tiene un período de rotación de 54 días, lo
que es considerado lento (Newton et al., 2017; Gilbert et al., 2020;
Rodriguez et al., 2020), y indica que esta estrella no está actualmente
activa. Sin embargo, el reciente trabajo de (Howard, 2022) muestra
que TOI-700 posee una tasa de fulguración igual a una fulguración
con energía igual a 1034 ergs cada cuatro años. Kepler-1229 tiene un
periodo de rotación de 17.63 días (Torres et al., 2017), por lo que
podría ser activa, pero al igual que K2-72 y Kepler-1649, no tiene
actividad ni fulguraciones reportadas en la literatura. Sin embargo,
todas estas observaciones corresponden a sus condiciones actuales y,
dado que la actividad estelar disminuye con el tiempo (West et al.,
2008), los resultados presentados aquí aún pueden ser representativos
de su evolución temprana. De lo contrario, esos resultados pueden
considerarse un límite superior (el peor de los casos) del ambiente al
que están expuestos estos planetas.

Un estudio hecho por Cohen et al. (2020) descubrió que TOI-700 d
no se encuentra en un ambiente de clima espacial extremo, en compa-
ración con la Tierra, incluso considerando un fuerte evento de eyección
de masa coronal (CME). Otro trabajo, hecho por Dong et al. (2020),
descubrió que la atmósfera del planeta podría desaparecer en 1 Gyr
si el planeta no está magnetizado. Este resultado es consistente con
el presente trabajo, como muestra la Figura 4.6. Si se extrapolan los
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resultados, la atmósfera de TOI-700 d podría perderse después de 1
Gyr.

Sin embargo, hay que considerar que las simulaciones también pre-
dicen que se puede retener agua, incluso cuando se consideran fulgu-
raciones. El único caso que presentó una pérdida significativa de agua
fue Kepler-1649 c, perdiendo 0.16 TO más que cuando solamente se
considera la estrella en su estado quieto. Este resultado probablemen-
te se debe a la corta distancia orbital y la pequeña masa estelar, que
aumentan el tiempo que el planeta está en la zona interior a la HZ.

Los resultados presentados aquí para estos planetas podrían ser
confirmados con observaciones del JWST, como lo muestran Lustig-
Yaeger et al. (2019). En este trabajo se utilizan los planetas del sistema
planetario alrededor de TRAPPIST-1 para demostrar que es posible
detectar oxígeno molecular (O2) y agua en sus atmósferas, utilizando
espectroscopía de transmisión con el JWST, siempre y cuando el pla-
neta no presente nubes en su atmósfera Lustig-Yaeger et al. (2019);
Komacek et al. (2020).

Otros trabajos muestran también que es posible detectar CH4,
CO2, oxígeno y agua en planetas tipo Tierra, sin nubes y orbitan-
do estrellas entre 0.2 y 0.6 M⊙ (como las usadas en las simulaciones
de este trabajo) que estén a una distancia de 10 y 15 pc (Gialluca
et al., 2021). Sin embargo, aunque la detección del agua sea fácil para
planetas rocosos, en caso de que el planeta presente CO2 u otros gases
en su atmósfera, la banda del agua puede superponerse a las de estos
gases, dificultando su detección (Ding and Wordsworth, 2022).

5.3. Implicaciones en la habitabilidad pla-

netaria

Los resultados muestran que las simulaciones de los planetas que
orbitan estrellas enanas M más masivas presentan una tendencia de
menor de pérdida de agua. También se vio que los planetas masivos,
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debido a su gravedad, son más probables de mantener el agua en su
superficie. Eso implica que la búsqueda de planetas potencialmente
habitables alrededor de estrellas del tipo enana M debe centrarse pre-
ferencialmente en sistemas donde la estrella huésped es más masiva y
los planetas sean supertierras.

Si consideramos los resultados obtenidos en el presente trabajo,
sería posible predecir la cantidad máxima de agua que perderían los
planetas del catálogo del PHL, ubicando los sistemas dentro la Figura
4.3.b, considerando la masa del planeta y de la estrella del sistema.
Sistemas como GJ 273, que presenta dos planetas tipo terrestres con
masas mínimas de 2.89 y 1.18 M⊕ (Astudillo-Defru et al., 2017), po-
drían presentar una pérdida de agua de hasta 1 y 1.3 TO, respectiva-
mente. Por otro lado, Kepler-705 b, de masa 5.09 M⊕ que orbita una
enana M de masa 0.534 M⊙ (Torres et al., 2017), mantendría toda su
agua por al menos 1 Gyr.

Los resultados de las Figuras 4.4.a y 4.4.b muestran que la cantidad
de oxígeno acumulada en planetas de 1 M⊕ después de 1 Gyr de evolu-
ción estelar, producidos únicamente por fulguraciones, es de máximo
300 bares, cuando el planeta pasa por una fase de efecto invernadero
desbocado a lo largo de toda su evolución. Sin embargo, cuando el
planeta entra en la fase de efecto invernadero desbocado unicamente
durante la PMS de la estrella (como el caso de la Tierra), el valor pasa
a ser de máximo 30 bares. Se comparamos este valor con la cantidad
de oxígeno en la Tierra, que es de 0.21 bares, el resultado significa
que las fulguraciones solas generan casi 143 veces más oxígeno que la
cantidad actual en la Tierra.

Debido a que el modelo usado en el presente trabajo no se aplica
a estrellas de masa menor a 0.2 M⊙, no es posible dar una estimación
del impacto de las fulguraciones en los planetas de los sistemas de
Proxima Centauri y TRAPPIST-1. Considerando eso, en el futuro, se
propone que se hagan las mismas simulaciones hechas en este trabajo,
pero considerando un modelo de FFD que incluya enanas M de masa
menor a 0.2 M⊙.

En el presente trabajo no se ha considerado la presencia de un cam-
po magnético en los planetas. Sin embargo, se ha visto en planetas del
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sistema solar que el campo magnético influye en la pérdida atmósfe-
rica, previniendo el escape. Un ejemplo de la importancia del campo
magnético y su impacto en el escape atmósferico es Marte (Dehant
et al., 2007; Fang et al., 2015), que no posee una campo magnéti-
co análogo al de la Tierra, aunque presenta una ionosfera, producto
de la interacción de la radiación ionizante del Sol con su atmósfera
(Whitten and Colin, 1974; Nagy et al., 2004). Estudios muestran que
el planeta perdió el equivalente a 10 m de agua en su superficie en
los últimos 3.5 Gyr, pero debido a la pérdida de su campo magné-
tico, la ionosfera del planeta quedó expuesta a la interacción con el
viento solar(Perez-de Tejada, 1992). Tal proceso posibilitó que el agua
atmosférica fuera fotolizada y escapara en forma de iones (Perez-de
Tejada, 1992; Lundin et al., 1991; Yiğit, 2021).
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Capítulo 6

Conclusiones

El presente trabajo tuvo como objetivo calcular la pérdida atmos-
férica de planetas tipo terrestre en la HZ de estrellas del tipo enana
M, más especificamente la pérdida de agua de estos planetas debido
al impacto de fulguraciones. Aquí fueron ejecutadas simulaciones que
cubrieron un rango de parámetros que describen la evolución de una
estrella y de la atmósfera de un planeta, con la finalidad de estimar
en qué casos es posible que el agua esté en la superficie de un plane-
ta en la forma líquida. Las simulaciones fueron hechas empleando el
código VPLanet (Barnes et al., 2020), añadiendo un nuevo módulo al
código que agrega el XUV debido a fulguraciones en la evolución de
la estrella.

Fueron considerados planetas con masas entre 0.5 y 5 M⊕, alre-
dedor de estrellas con masa entre 0.2 y 0.6 M⊙, y fulguraciones con
energías entre 1033 y 1036 ergs. También fueron realizadas simulacio-
nes análogas a las hechas con planetas hipotéticos en cuatro planetas
reales (Kepler-1229 b, K2-72 e, TOI-700 d y Kepler-1649 c), con la
finalidad de comprobar que los resultados podrían predecir el escape
en planetas conocidos.

A través de estas simulaciones, se encontró que:

1. La pérdida de agua debida solamente a fulguraciones no excede
el valor de 1.6 TO para planetas terrestres hasta 5 M⊕ (Figura
4.3.b, paneles inferiores);
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2. Planetas alrededor de enanas M menos masivas presentan las
mayores pérdidas de agua. Sin embargo, cuando analizamos pla-
netas de 1 M⊕ alrededor de enanas M activas, la pérdida de agua
debido a las fulguraciones no cambia por más de 0.5 TO en com-
paración a estrellas más masivas (panel de las simulaciones de
planetas con 1 M⊕,en el lado derecho de las Figuras 4.1 y 4.2);

3. La pérdida del agua está más correlacionada con la masa planeta-
ria que con la masa de la estrella, cuando el planeta experimenta
un efecto invernadero desbocado de 1 Gyr (Figura 5.1, paneles a
y b);

4. Cuando el efecto invernadero desbocado ocurre solamente duran-
te la PMS, la masa estelar va a ser más importante cuando la
estrella es activa (Figura 5.1, panel d). De lo contrario, la masa
planetaria tiene más influencia en la pérdida de agua (Figura 5.1,
panel c);

5. Las fulguraciones pueden generar hasta cientos de bares de oxí-
geno de forma abiótica en una atmósfera sin sumideros, en con-
cordancia con Luger and Barnes (2015) (Figura 4.4.b). Estos
valores son equivalentes a más de 1000 veces los valores actuales
de oxígeno en la atmósfera terrestre actual;

6. Las fulguraciones aumentan en aproximadamente 10% la emisión
del XUV en enanas M, comparado a la emisión quiescente de la
estrella (Figura 2.8, panel d).

Es importante resaltar que en este trabajo no se ha considerado
sumideros (como el secuestro del oxígeno en la corteza del planeta)
ni procesos de enfriamiento en la atmósfera (como pérdida de energía
por procesos radiativos y cobertura de nubes), debido a limitaciones
del código utilizado. Como parte de este trabajo, se agregó el modelo
de FFD de Davenport et al. (2019) al código VPLanet (Barnes et al.,
2020), a través del módulo llamado FLARE (Amaral et al., 2022), que
fue validado reproduciendo los resultados de Davenport et al. (2019).
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El código es de libre acceso y está disponible en https://github.
com/VirtualPlanetaryLaboratory/vplanet.
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Apéndice A

Índice de acrónimos

AIA Atmospheric Imaging Assembly

CME Eyección de Masa Coronal, del inglés
Coronal Mass Ejection

CSA Canadian Space Agency

ESA European Space Agency

ESI Índice de Similitud con la Tierra, del inglés
Earth Similarity Index

EUV Extremo Ultravioleta

FFD Distribución de Frecuencia de Fulguraciones,
del inglés Flare Frequency Distribution

FUV Ultravioleta lejano, del inglés Far Ultraviolet

GOES Geostationary Operational Environmental
Satellite

GOLF Global Oscillations at Low Frequencies

HARPS-N High Accuracy Radial velocity Planet
Searcher North
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A. ÍNDICE DE ACRÓNIMOS

HMI Helioseismic and Magnetic Imager

HST Hubble Space Telescope

HXR Rayos X duros, del inglés Hard X-Rays

HZ Zona Habitable, del inglés Habitable Zone

ICME Eyección de Masa Coronal Interplanetaria,
del inglés Interplanetary Coronal Mass
Ejection

IRAC Infrared Array Camera

JWST James Webb Space Telescope

K2 Kepler Second Light

LUVOIR Large Ultraviolet Optical Infrared Surveyor

MDI Michelson Doppler Imager

MUSCLES Measurements of the Ultraviolet Spectral
Characteristics of Low-mass Exoplanetary
Systems

MS Secuencia Principal, del inglés Main
Sequence

NASA National Aeronautics and Space
Administration

NIRISS Near-Infrared Imager and Slitless
Spectrograph

OHZ Zona Habitable Optimista, del inglés
Optimistic Habitable Zone

PHL Planetary Habitability Laboratory
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PMS Presecuencia Principal, del inglés Pre-Main
Sequence

SDO Solar Dynamics Observatory

SIR Región de Interacción de Corriente, del
inglés Stream Interaction Region
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Apéndice B

Publicaciones

El trabajo desarrollado en la presente tesis ha generado tres pro-
ducciones científicas:

Amaral et al. (2022) (que se muestra en la siguiente página),
publicado en la revista científica Astrophysical Journal, que se
enfoca en calcular el escape de agua en la superficie de planetas
terrestres al rededor de enanas M y abarca escenarios con dife-
rentes rangos de masa estelar, planetaria y agua al inicio de la
evolución del planeta;

Amaral et al. 2023 (en preparación), dónde el objetivo del trabajo
es calcular la pérdida de agua en la superficie del planeta Proxima
Centauri b (Anglada-Escudé et al., 2016), que orbita una enana
tipo M5.5V, a través de una aproximación Bayesiana, aplicando
el módulo FLARE, desarrollado aquí;

Fromont et al. 2023 (en preparación), cuyo objetivo es calcular la
pérdida atmosférica de los planetas terrestres L98-59 b, L98-59
c y L98-59 d, del sistema L98-59.
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Abstract

The habitability of planets around M dwarfs (0.5Me) can be affected by the X-rays + extreme UV (XUV)
emission of these stars, with flares occasionally increasing the XUV flux by more than 2 orders of magnitude above
quiescent levels. This wavelength range can warm and ionize terrestrial planets’ upper atmospheres, which expands
the planetary radius and promotes atmospheric loss. In this work, we study the contribution of the XUV flux due to
flares on the atmospheric escape of Earth-like planets orbiting M dwarfs through numerical simulations. We
considered the first Gyr of planets with initial surface water abundances between 1 and 10 terrestrial oceans (TO), a
small primordial hydrogen envelope (�10−3 M⊕), and with host-star masses between 0.2 and 0.6 Me. In this
parameter range, we find that flares can remove up to two TO more than nonflaring stars, which, in some cases,
translates to a doubling of the total water loss. We also find that flaring can increase atmospheric oxygen partial
pressures by hundreds of bars in some cases. These results were obtained by adding a new module for flares to the
VPLanet software package and upgrading its atmospheric escape module to account for Roche lobe overflow and
radiation/recombination-limited escape.

Unified Astronomy Thesaurus concepts: Stellar flares (1603); Exoplanet atmospheres (487); Star-planet
interactions (2177); Habitable planets (695)

1. Introduction

Given the habitability of the Earth, it is reasonable to assume
that potentially habitable planets may similarly consist of an
iron-silicate interior and a liquid water surface ocean. For the
purposes of this work, we will call such planets “Earth-like”
planets.

To maintain surface water, the planet must have an
atmosphere with greenhouse gases, which provides the
pressure and temperature profile to maintain liquid water and
avoid catastrophic water escape (Watson et al. 1981;
Kasting 1988; Barnes et al. 2013; Wordsworth & Pierrehum-
bert 2013; Luger & Barnes 2015).

As water is a solvent for a large number of biochemical
reactions that facilitate prebiotic chemistry (Cockell et al.
2016), any process that can remove it is relevant for the search
for life in the universe. Here we consider how X-rays +
extreme UV (XUV; 0.1–100 nm; Ribas et al. 2005) emission
from stellar flares can photolyze atmospheric water and drive
hydrogen escape to assess stellar flares impact on planetary
habitability.

In order for a planet’s surface temperature to be in the range
for liquid water, the planet must receive an appropriate amount
of energy from its star. The range of orbits around a particular
star for which this condition is met for Earth-like planets is
often called the habitable zone (HZ; Dole 1964; Kasting et al.
1993; Kopparapu 2013). The M stars (0.07–0.6 Me) of the
main sequence (also called M dwarfs) are currently the most

observationally accessible targets for the search and character-
ization of Earth-like exoplanets (Billings 2011; Shields et al.
2016; Fujii et al. 2018) because most stars are M dwarfs
(Bochanski et al. 2010), and Earth-like planets are relatively
large and massive compared to their host star. Moreover, these
stars stay on the main sequence (MS) stage for 1011 yr
(Laughlin et al. 1997; Baraffe et al. 1998; Dotter et al. 2008),
which is clearly much longer than the time it took for life to
emerge on Earth. Preliminary reconnaissance of M dwarfs has
revealed that 50% host an Earth-like planet (Garrett et al. 2018;
Tuomi et al. 2019), so the Galaxy may be teeming with Earth-
sized planets orbiting in the HZ of these low-mass stars.
However, the habitability of M-dwarf planets can be severely

compromised by certain characteristics of these stars. For
example, M dwarfs may require billions of years to reach the
main sequence (Hayashi 1966; Laughlin et al. 1997; Baraffe
et al. 1998), during which time these stars can follow the
Hayashi track for over 1 billion years, with luminosities that
can be over 1000 times larger than their zero-age main
sequence luminosities. This change causes the HZ to move
inward until the stars’ cores begin to burn hydrogen (Ramirez
& Kaltenegger 2014; Luger & Barnes 2015; Tian & Ida 2015).
Once on the MS, the typical HZ for an M dwarf is at �0.25 au
(Kasting et al. 1993). Luger & Barnes (2015) studied the
impact of the pre-MS evolution (PMS) of the XUV radiation on
M-dwarf planets and found that planets in the MS HZ might
have experienced millions to billions of years of desiccating
conditions, potentially rendering them dry and uninhabitable
today. Additionally they showed that the desiccation process
(water photolysis followed by hydrogen escape) could produce
thousands of bars of oxygen. On the other hand, Luger et al.
(2015) demonstrated that water escape can be suppressed if 1%
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of the planet’s initial mass is in the form of a hydrogen
atmosphere. In such a “habitable evaporated core” scenario, the
hydrogen envelope insulates the water from the XUV radiation.
Barnes et al. (2016) applied this model to Proxima Centauri b
and found that it could lose 5 times the water content of the
modern Earth during the pre–main sequence.

Another feature of M dwarfs is their strong variations in
X-ray and extreme ultraviolet wavelengths, e.g., through stellar
flares. Compared to the Sun, M-dwarf flares are more frequent
and energetic (relative to the bolometric luminosity). While for
the Sun the most energetic flares reach 1032 ergs and occur
about once per solar cycle (Youngblood et al. 2017), for some
M dwarfs, flare events with this same energy (or more) happen
every day (Audard et al. 2000; Hawley et al. 2014). Tilley et al.
(2019) showed that UV radiation and proton fluxes from
repeated flaring can deplete the ozone layer of an Earth-like
planet by 94% over 10 yr, so the oxygen left over from
photolysis may be elemental. Estrela et al. (2020) analyzed the
impact of the UV radiation from flares on the potentially
habitable planets of TRAPPIST-1 (an M8V star) and found that
organisms that are nonresistant to UV could survive only if
their habitats are deeper than 8 m below an ocean surface, or if
the planet has an ozone layer. These studies highlight the
importance of considering flares when assessing a planet’s
habitability.

The XUV radiation emitted by M dwarfs (by chromospheric
sources and flare events) ionizes and heats the exosphere of
planetary atmospheres, slightly displacing it from hydrostatic
equilibrium (Murray-Clay et al. 2009). This process generates
an expansion of the atmosphere, where the exobase increases
its radius, facilitating the escape because the cross section of
the atmosphere increases during periods of high levels of XUV
radiation (i.e., when the flaring is more frequent or when the
star is more active) than in quiet periods (France et al. 2020).
Previous works have analyzed some of the impacts of XUV
radiation from flares in the atmospheric escape of planets. A
study by Atri & Mogan (2021) showed that XUV from flares
(with a constant rate through the time) can drive, over 1 Gyr,
escape rates of 3.38× 10−4 M⊕, 3.35× 10−4 M⊕, 1.46× 10−4

M⊕ for planets around stars of M4–M10, M0–M4, and FGK

types, respectively. Similarly, a study by France et al. (2020)
analyzed the impact of three flares from Barnard’s star in the
atmosphere of an (unmagnetized) Earth-like planet and showed
that these events can drive off the equivalent of ∼90 Earth
atmospheres in a period of 1 Gyr.
Despite the impressive research into flaring and atmospheric

escape, no study has yet evaluated how XUV emission from
flares affects water loss and oxygen buildup in the atmospheres
of planets orbiting M dwarfs. In this work, we present such
analysis. To complete this task, we created a new module in the
numerical code VPLanet (Barnes et al. 2020) that simulates
the contribution of XUV by flares to the incident flux on an
Earth-like planet and the resultant water photolysis, hydrogen
escape, and oxygen accumulation. We employ a model for
flares for stars between 0.2 and 0.6 M☉ (Davenport et al. 2019)
and have added this module, called FLARE, to the VPLanet
codebase.5

We divide this paper into the following sections. In
Section 2, we describe and validate the FLARE module. In
Section 2.5 we explain the simulated physical systems.
Section 3 shows the results of the flare’s influence when the
model was applied to planets with a mass between 0.5 and 5
M⊕ around different M dwarf types and to four real planets. In
Section 4, we discuss the results, and in Section 5 we present
the conclusions of our work. Note that the source code,
simulation data, the input files, and the scripts that generate the
figures and the figures are available online.6

2. Model Description

In this section we present our physical models and numerical
methods for simulating flares and atmospheric escape. To
perform our simulations, we use the VPLanet software
package that couples these processes. For this investigation, we
have developed a new module for stellar flaring called FLARE,
so we also present the validation of this model in this section.

Figure 1. Schematic of atmospheric and surface water escape in our model. The darkest blue represents space, and the lighter blue backgrounds, from top to bottom,
represent the H envelope, the troposphere, and the ocean. The brown background (at the bottom of the figure) represents the planetary surface. The light blue dots are
the hydrogen atoms, and the red dots the oxygen atoms. The purple arrows are the XUV radiation incoming from the planet. The horizontal purple curve is the XUV
radius (where the optical depth of XUV is unity). See description in the text for more details. Plots/Scheme.

5 VPLanet is publicly available at https://github.com/
VirtualPlanetaryLaboratory/VPLanet.
6 https://github.com/lauraamaral/WaterEscapeFlares and https://github.
com/VirtualPlanetaryLaboratory/VPLanet
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Figure 1 illustrates the physical processes in our model,
which assumes all relevant planets form with an H envelope.
The first panel, 1(a), shows the system at the beginning of the
simulation. Here, the XUV radiation (purple wiggly arrows) is
interacting with the upper atmosphere of the planet (light blue).
The model assumes the XUV radius RXUV, i.e., where the
optical depth of the atmosphere to XUV photons is unity, is the
same as the planet radius, including the atmosphere (see Salz
et al. 2016 for discussion on the validity of this assumption).
This choice means that XUV radiation does not penetrate deep
into the atmosphere but follows the planetary radius boundary.
This XUV energy interacting with the particles in the
atmosphere increases its temperature and promotes its expan-
sion, pushing out the exobase and increasing escape. Thus, as
the radius of the planet decreases, the XUV radius approaches
the planetary surface (brown), as seen in Figure 1(b).

After the primordial atmosphere has escaped (Figure 1(c)),
water in the stratosphere can absorb XUV photons and break
apart into oxygen and hydrogen (see Figure 1(d)). This process
can only occur if water can penetrate the tropopause, which we
assume always occurs for planets orbiting interior to the HZ. If
the hydrogen escape is vigorous enough, then oxygen can be
dragged along with the hydrogen (Hunten et al. 1987), as
shown in Figure 1(e).

2.1. VPLanet

To model the system, we use the software package
VPLanet (Barnes et al. 2020), which combines semi-
analytical models to estimate the time evolution of parameters
associated with planetary evolution and habitability. The code
simulates how planetary system properties like stellar char-
acteristics and orbital parameters affect the liquid water on the
planetary surface. It currently has 12 modules that calculate the
contribution of the different planetary system properties. In the
present work, we use three modules: STELLAR and AtmEsc,
which simulate stellar evolution and atmospheric escape,
respectively, as well as a new module, named FLARE, to
simulate stellar flaring. We next discuss each of these modules.

2.2. Atmospheric Escape: AtmEsc

To simulate atmospheric loss due to high-energy radiation,
we use VPLanet’s AtmEsc module that accounts for the loss
of a primordial hydrogen envelope, as well as water photolysis
followed by hydrogen and oxygen escape.

2.2.1. Envelope Loss

The initial version of AtmEsc in VPLanet (Barnes et al.
2020) could only treat atmospheric escape as an energy-limited
process, i.e., the flux of high-energy photons is the bottleneck
for escape, not the supply of molecules and elements that are
available to escape (diffusion-limited). Energy-limited escape
generally takes the following form:

=
 ( )M F R

GM K m4
, 1H

EL
XUV XUV

XUV tide H

where MEL is the energy-limited mass-loss rate, FXUV is the
XUV energy flux, Mp is the mass of the planet, RXUV is the
radius where XUV is absorbed and mass is escaping to space
(we assume it equals the planet radius Rp), and òXUV≈ 0.1 is
the XUV absorption efficiency (Watson et al. 1981). Erkaev

et al. (2007) introduced Ktide to approximate the decrease in
escape velocity at the top of the planet’s envelope due to the
host star’s gravity. They showed by scaling distances to the
ratio of the Roche lobe radius RRoche to the XUV radius RXUV:
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one could expand the gravitational potential to derive a
relatively simple expression for the suppression of the local
planetary gravity due to the nearby star. When mp<<M*, as
for the case of mini-Neptunes and main-sequence stars, Erkaev
et al. (2007) showed that
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For Earth-sized planets in the HZs of M dwarf stars, Ktide is
typically between 0.9 and 0.99, so the effect is modest (see also
Luger et al. 2015), but its inclusion does increase the accuracy
of the model.
For the radius of the planet, we interpolate the grids from the

work of Lopez et al. (2012), which are self-consistent models
of “mini-Neptunes” over a range of masses and instellations.
These grids take into account the evolution of the radius of the
planet as the envelope contracts and entropy grows, indepen-
dent of atmospheric escape. As mass is lost, AtmEsc also
interpolates between planetary masses. In all cases, we assume
the water content does not affect planetary radius as the global
ocean mass is always less than 0.2% the planetary mass for all
cases we simulate.
Another study by Turbet et al. (2020) showed that water-rich

atmospheres can be an important factor to take into account in
the mass–radius relation of water-rich rocky planets. In
addition to the presence of water considered by Turbet et al.
(2020), Lopez et al. (2012) also consider hydrogen and helium
atmospheres. Thus, we decide to use the mass–radius relation
from Lopez et al. (2012).
We have now updated this module to include radiation/

recombination-limited (RR) escape (Murray-Clay et al. 2009)
and Roche lobe overflow, which we will call “Bondi-limited”
escape (Owen & Wu 2016). The former occurs when the
planetary radius is smaller than the Roche limit and the incident
XUV flux in the planet is energetic enough to drive hydrogen
ionization, which lowers the escape rate because some energy
that could drive escape goes into ionization.
In SI units, RR-limited escape rate can be expressed as

= ´
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where MRR is the mass-loss rate, and FEUV is the extreme-UV
energy flux incident on the planet. EUV observations are scarce
(e.g., France et al. 2019) and to constrain the flux in this
wavelength range, we must rely either on reconstructions using
X-rays or FUV measurements (Sanz-Forcada et al. 2011;
Linsky et al. 2013), stellar models (Fontenla et al. 2016;
Peacock et al. 2020), or use semiempirical methods (Duvvuri
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et al. 2021). Given the uncertainties associated to the
calculation of the EUV flux and the large differences among
the fluxes obtained by the different approximations (see, for
example, Figure B1 in Peacock et al. 2020, or Section 7 in
Duvvuri et al. 2021), we used the same flux for EUV and XUV.
This means that our EUV flux is overestimated, which is
consistent with our purpose of studying the worse case scenario
for atmospheric loss.

The RR limit occurs when the incident XUV reaches a
critical value:

= ( )⎛⎝ ⎞⎠F
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See Luger et al. (2015) for a derivation of these expressions.
In extreme cases, such as after a planet–planet scattering

event (Rasio & Ford 1996; Lin & Ida 1997; Chatterjee et al.
2008), some planets may be so close to their star that the mass
is stripped directly off the atmosphere by the stellar gravity.
This process is typically called Roche lobe overflow. We model
this process by assuming that mass is lost at the sound speed
and call it “Bondi-limited escape”, following Owen & Wu
(2016). If we assume the atmosphere to be composed
exclusively of molecular hydrogen that behaves as an ideal
gas, then the sound speed at the top of the atmosphere can be
expressed as

g= ( )c k T m , 9s b Heff

where γ is 5/2 for an ideal gas, kb is the Boltzmann constant,
and Teff is the effective temperature of the host star. Under
these assumptions, we can recast Equation (4) of Owen & Wu
(2016) as
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where we leave this expression as an approximation due to the
assumptions we made, but in practice we set the Bondi-limited
mass rate to be equal to the right-hand side of this expression.

For our calculations we employ all three of these models
(when applicable) and allow the software to change escape
regimes as the star and planet evolve based on instantaneous
conditions. In Figures 2 and 3, we present an example of how
the mass loss evolves assuming a solar mass star orbited by a
2M⊕ planet that is half rock/half hydrogen by mass. The
semimajor axis is 0.1 au, the eccentricity is 0, and òH= 0.1.
Figure 2 shows the long-term evolution, while Figure 3 shows
a zoom-in of the initial evolution of the envelope to highlight
the Roche lobe overflow.

2.2.2. Water and Oxygen Loss

After the hydrogen envelope has been removed, the XUV
photons can begin to dissociate the water molecules and drive
more hydrogen escape and, in some cases, oxygen escape. We
use the Bolmont et al. (2017) model for water escape as a
function of FXUV and refer the reader to Barnes et al. (2020) for
more details on how this model is implemented in VPLanet.
We also include two ways in which water behaves when
planets reach the HZ: they either stop losing water or they do
not (see Luger & Barnes 2015; Barnes et al. 2020; Becker et al.
2020).
The first case is a crude approximation of the setting of the

conditions that allow the liquid water in the surface and avoid
the catastrophic loss of water in the upper atmosphere
(Wordsworth & Pierrehumbert 2013), and the second means
planets are experiencing a runaway greenhouse. We use the
“optimistic” HZ (Kopparapu et al. 2013) to determine when a
planet is in the HZ.

2.3. Quiescent Stellar Evolution: STELLAR

The STELLAR module (Barnes et al. 2020) simulates the
time evolution of stellar parameters such as the luminosity,
radius, and effective temperature. This module interpolates the
model grids of Baraffe et al. (2015) for stars between 0.08 and
1.3 Me. However, the Baraffe et al. (2015) grids do not include
XUV evolution, which is poorly constrained for M-dwarf stars.
Thus, we follow previous work and assume the empirical
relationship obtained for solar-type stars (Ribas et al. 2005)
applies to M dwarfs as well (see Luger & Barnes 2015;
Fleming et al. 2020; Birky et al. 2021). In this model, the initial
XUV luminosity remains a constant fraction of the bolometric
luminosity for a duration called the “saturation time,” and
afterwards the XUV fraction decays exponentially. See Barnes
et al. (2020) for more details.
A critical piece of our analysis is the time a planet spends

interior to the HZ. If we assume the “optimistic” interior HZ
limit from Kopparapu et al. (2014) denotes the inner edge of
the HZ, then Figure 4 shows the time a planet spends interior to
the HZ as a function of host-star mass, assuming the planet is
on a static, circular orbit. Planets orbiting 0.2 Me stars remain
in the runaway greenhouse phase almost 4 times longer than
those orbiting 0.6 Me stars and are therefore expected to lose
more water and possess more oxygen-rich atmospheres. The
smaller variations in the boundary are due to structural and
temporal variations related to the onset (or not) of convection in
the stellar interiors (Baraffe & Chabrier 2018). This result is
consistent with Luger & Barnes (2015).

2.4. XUV Flare Evolution: FLARE

Here we present our new FLARE module for VPLanet. We
first describe the mathematics of the model, followed by
validation.

2.4.1. Model Description

While the STELLAR module should capture most of the
XUV luminosity of the star, it ignores the contribution from
flares. Therefore, we have updated VPLanet to include a new
module that estimates the time-averaged XUV luminosity due
to stellar flares based on empirical data. In general, the XUV
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Figure 2. Examples of the evolution of a planet experiencing different types of envelope loss. In all panels, energy-limited escape is represented by orange, radiation/
recombination-limited by green, Bondi-limited by red, and automatic “AtmEscAuto” by blue (the escape mechanism is determined by the instantaneous planetary and
environmental conditions). Top left: fraction of the planet’s mass in the H envelope. Top center: time derivative of the envelope mass. Top right: total planet mass.
Bottom left: planet radius. The “No Escape” curve (black) corresponds to a planet whose radius contracts as the planet cools, not due to atmospheric escape. Bottom
center: critical XUV flux between energy-limited and radiation/recombination-limited escape. Bottom right: the H envelope escape “regime”. All planets start with the
same initial conditions as described in the main text. The black dashed lines indicate the initial values for the respective quantities. VPLanet/examples/
AtmEscRegimes.

Figure 3. First 10,000 yr of atmospheric mass-loss for the Bondi-limited (red) and automatic cases (blue) with the same layout as Figure 2. Early on, the planetary
radius exceeds the Roche limit and both planets experience immense mass loss of order 0.01 Earth masses per year! After about 300 yr, the radius has contracted to be
less than the Roche limit, so the automatic model transitions from Bondi-limited escape to radiation/recombination-limited escape (the XUV flux is too large for
energy-limited escape.) The Bondi-limited case, however, continues to lose massive amounts of H from its envelope, completely stripping the envelope within 1000
yr. VPLanet/examples/AtmEscRegimes.
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luminosity contribution by flares (LXUV,f) is given by

ò n= ( ) ( )L E dE, 11f
E

E

fXUV, XUV,
min

max

where EXUV,f is the XUV energy of the flare, and ν is the flare
rate per unit energy.

To solve Equation (11), we must know the flare rate, which
depends on both the age and stellar mass (see, e.g., West et al.
2008). We use the canonical relation from Lacy et al. (1976):

n a b= +( ) ( ) ( )Elog log 1210 10 Kepler

with coefficients α and β proposed by Davenport et al. (2019)
based on flare observations in the Kepler field. The Davenport
et al. (2019) model applies to active stars with masses between
0.2 and 1.88 Me and stellar flares with energies (in the Kepler
bandpass) between 1033 and 1038 ergs. We convert the Kepler
bandpass to XUV using the conversion factors from Osten &
Wolk (2015, Table 2).

2.4.2. Model Validation

To validate our model, we present the flare rate evolution as
a function of the stellar age for a 0.5 Me star in Figure 5. This
figure is indistinguishable from the top panel in Figure 10 from
Davenport et al. (2019). Thus, we conclude that we have
successfully incorporated this flare model into VPLanet.

Before moving on, we provide a few characteristics of the
FLARE module. First, in Figure 6 we present two visualizations
of how the flare frequency distribution (FFD) changes with
time. The left panel shows the FFD for flares larger than the
great AD Leo flare (Hawley & Pettersen 1991), whose energy
in the Kepler bandpass Ekepler would have been approximately
2.6× 1033 ergs.

This value was calculated using the information from
Hawley & Pettersen (1991, Table 6A), where we take the flux
integrated over the time interval at the UV bandpass
(326–394 nm) equal to 198× 10−8 ergs cm−2, and that divided
by the flux integrated over the time interval in the continuum
equal to 1139× 10−8 ergs cm−2. Doing a quickly calculation,
we have that the energy in the UV bandpass EUV divided by the
energy in the continuum Econtinuum is equal to 0.174 . From
Hawley et al. (2014), we have that the ratio between EKepler and
EUV is 0.65. Rearranging, we have that EKepler= 0.174/0.65

Econtinuum= 0.26 Econtinuum. This value agrees with the value
found in Osten & Wolk (2015).
The Davenport et al. (2019) model predicts that planets

orbiting early M dwarfs are more at risk of experiencing a flare
of this magnitude than late M dwarfs. The right panel shows
that the model predicts that less massive stars have a lower flare
rate compared to more massive stars. This result seems to be
inconsistent with other studies that find that flares from lower-
mass stars are more powerful than those from larger stars
(Hawley et al. 2014) This discrepancy may be due to the small
number of M dwarfs in the Davenport (2016) catalog (<3%
were M dwarfs) that formed the basis for the Davenport et al.
(2019) model. Despite this apparent inconsistency, the
Davenport et al. (2019) model is derived from the largest
sample of M dwarfs currently available, so we will use it here
but explicitly note that future work may need to replace this
model with a more robust approximation for M-dwarf flaring.
Next we consider how flaring and quiescent evolution

combine to modify the average XUV luminosity of stars as a
function of the mass and age. We simulated five M-dwarf stars
with masses between 0.2 and 0.6 Me using the STELLAR
(Barnes et al. 2020) and FLARE modules (this work). As
shown in Figure 7, including flares increases the XUV
luminosity but generally not by more than 10% for any given
star at a given time. We can see also that XUV luminosity by
flares is more relevant to less massive stars after it enters the
MS (see panels (e) and (f) of Figure 7). Also, panel (f) shows
that the ratio between flare XUV and quiescent XUV increases
with time. The quiescent XUV luminosity model we used
comes from observational data of nonactive stars (Ribas et al.
2005), which show that quiescent XUV luminosity decreases
with time. Hence as stars age, the XUV luminosity from flares
becomes more important. The remaining panels provide
additional depictions of the interplay of STELLAR and FLARE.

2.5. Simulations

To estimate the influence of XUV from flares on the time
evolution of the atmosphere and water content of Earth-like
planets, we simulated hypothetical and known planets. We

Figure 4. Duration of the runaway greenhouse phase (blue shadow region) for
the hypothetical planets as a function of stellar mass assuming stellar evolution
from Baraffe et al. (2015) and the optimistic HZ limits from Kopparapu et al.
(2014).Plots/RGphase.

Figure 5. Reproduction of Figure 10 from Davenport et al. (2019) to validate
the new FLARE module. The flare rate as a function of the flare energy for a 0.5
Me star is shown for ages of 1 Myr (blue), 10 Myr (purple), 100 Myr (brown),
and 1 Gyr (red). Plots/MDwarfLuminosity/LumEvolFlareFFD.
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assume the same atmospheric mass, thermosphere temperature,
and absorption efficiency of XUV by hydrogen for all cases
(see Tables 1 and 2). We consider flares with energies between
1033 and 1036 ergs, star masses between 0.2 and 0.6 Me,
surface initial water content between 1 and 10 terrestrial oceans
(TO), planets with a mass between 0.5 and 5M⊕, and hydrogen
envelope masses of 0.001 M⊕. For each parameter combina-
tion, we perform one simulation for which water loss is halted
in the HZ and one for which it is not.

The hypothetical set represents a parameter sweep that
explores the general trends that can occur over a plausible
range of initial surface water content, planet mass, and host-star
mass. The planet–star distance was selected to ensure that the
planet would be interior to the HZ during the PMS of its host
star and enter the HZ when the star is 1 Gyr old by combining
the runaway greenhouse limit (Kopparapu et al. 2014,
Equation (5)) with the predicted stellar properties at 1 Gyr
from STELLAR. Furthermore, this synthetic group consisted of
Earth-sized planets with the density of solids chosen from the
Sotin et al. (2007) mass–radius relationship. The initial
conditions for these simulations are presented in Table 1. In
total, we simulated 25,160 scenarios.

In the second group, we simulated the known exoplanets
Kepler-1229 b, K2-72 e, TOI-700 d, and Kepler-1649c, which
have properties that are within the ranges of the hypothetical
planets. We varied the water content and envelope mass but
held fixed the values of the planetary and host-star masses,
planetary radius, atmosphere temperature, and orbital para-
meters at their best-fit values. For the known planets, we only
permit water loss prior to the planets reaching the HZ. For these
planets we considered two distances: the reported semimajor
axis for each planet (see Table 2) and one calculated with the
same procedure as for the hypothetical planets. These two sets
of simulations enable direct comparisons between the results
with the hypothetical planets. The parameters for these
simulations are summarized in Table 2, with values taken
from the NASA Exoplanet Archive.

3. Results

3.1. Hypothetical Planets

Figure 8 shows the amount of water lost from the
hypothetical planets for four assumptions: with/without flares
(right/left columns) and with/without water loss in the HZ
(lower/upper panels). The black lines represent the percentage
of water lost with respect to the initial water content, and the
symbols represent the approximate locations of the known
planets discussed in Section 3.2. The amount of water lost is
inversely proportional to the stellar and planetary mass in all
four cases, but when flares are included, the amount of water
lost increases by ∼0.6 TO when water is lost only in the HZ
and by two TO when it is lost without restriction.
We find that water is only lost from massive planets when

flares are included. This outcome is largely due to the more
massive planets’ ability to hold on to the hydrogen via their
larger gravity. Without flares, the XUV flux is too low to drive
significant mass loss, but flares provide enough XUV to drive
additional loss, at least for the initial primordial envelope
properties we assume here. We also find that the amount of
water that escapes is independent of the initial water
abundance.
To quantify the role of flares, we subtract the water loss from

simulations that include flares from those that do not. Figure 9
shows the results and includes both relative (contours) and
absolute (colors) mass loss amounts. The top panels of Figure 9
include water loss in the HZ, while the bottom panels do not.
The first feature to note is that flares can remove up to two
additional TO, a total desiccation of the surface water in some
cases. When flares are not included, less water escapes from
more massive planets orbiting more massive stars. On the other
hand, cases with a shorter runaway greenhouse phase (bottom
panels from Figure 9) or planets equal to or less massive than 2
M⊕ can only lose up to 36% more water due to flares.
The biggest difference occurs for ∼3 M⊕ planets orbiting

stars less massive than 0.3 Me, as show in Figure 9. For the
case with a runaway greenhouse in the HZ, the planets can lose

Figure 6. Flare frequency distribution predicted by the FLARE module. Panel (a) shows the FFD for flares with the energy of the AD Leo great flare (after converting
the energy reported from Hawley & Pettersen (1991) to the Kepler bandpass) as a function of stellar age for three different stellar masses. Panel (b) shows the FFD for
energies between 1033 and 1036 ergs for four different stellar ages Plots/FfdMDwarfs.
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up to an additional 0.6 TO of water than cases that not consider
flares (a 44% increase). For the cases where planets have a
shorter period in the runaway greenhouse, i.e., only during
PMS, the flares can remove up to two TO, or 100% of the
surface water.

Note that for planets with small initial water content, the
inclusion of flares does not affect water-loss rates because the
quiescent XUV flux is sufficient for desiccation. In other
words, these planets lose all their hydrogen and water
regardless of stellar activity. In general, potentially habitable
planets must form with at least four TO of water to be habitable

after the PMS. With this value, the planets can keep (in a
general way) approximately 50% of the amount of water they
have at the beginning of their evolution.
Next we turn to the accumulation of the liberated oxygen in

the atmosphere due to flares. In Figure 10, we plot the
difference in final oxygen abundance between atmospheres that
are exposed to flares versus those that are not in an analogous
manner to Figure 9. The white regions of this figure are the
cases where the oxygen produced by flares is equal to the
quiescent case; red regions (positive values) show additional

Figure 7. Stellar evolution with and without flaring for stellar masses between 0.2 Me and 0.6 Me. Panels (a) and (b) show the bolometric luminosity and XUV
quiescent luminosity, respectively, while panels (c) and (d) show the XUV luminosity from flares and the total XUV luminosity with (dashed lines, i.e., the sum of
parameters from panel (b) and (c)) and without (continuous lines) flares, respectively. Panel (e) shows the ratio between XUV luminosity from flares and bolometric
luminosity, and panel (f) shows the ratio between XUV luminosity from flares and XUV quiescent luminosity. The colors represents different stellar mass as labeled in
the legend. Plots/MDwarfLuminosity/LumEvolStellar.
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oxygen accumulation from flares; blue regions (negative
values) show reduced oxygen abundance.

Flares can generate up to 95 and 318 bars of additional
oxygen when water photolysis is halted in the HZ and when it
is not, respectively. The blue regions do not represent cases in
which less oxygen was produced, but rather where the XUV
flux drives a more energetic flow of hydrogen that is able to
drag along more oxygen. This effect can be seen by noting that

the blue region overlaps with the fully desiccated regions of
Figure 9, revealing that similar amounts of oxygen are
produced but more oxygen escapes, resulting in less oxygen
in the atmosphere at the conclusion of the simulations.
Even though we did not consider an oxygen sink in this

work, we note that in a real Earth-like planet, the atmospheric
oxygen can be removed in different ways, like metamorphism,
weathering, and volcanism (Catling & Kasting 2017). As seen
recently in previously works (Schaefer et al. 2016; Wordsworth
et al. 2018; Barth et al. 2021), a magma ocean can also absorb
oxygen efficiently. Nonetheless, all these studies still suggest
that significant oxygen can accumulate in the atmosphere.

3.2. Known Planets

Next we turn to the four real planets we selected in
Section 2.4.2. For these simulations we assume that once a
planet reaches the HZ, the water loss is halted. Figure 11 shows
the positions of these planets in the HZ. Figure 12 shows the
time evolution of primordial envelope mass, surface water
content, amount of atmospheric oxygen, optimistic HZ and
semimajor axis, XUV-to-bolometric luminosity ratio, and
incident XUV flux for each planet. In the top panels of both
figures, this location is an extrapolation, once we did not
simulate scenarios with an extended runaway greenhouse
phase.
The simulations reveal that K2-72 e can lose its entire

primordial H/He atmosphere when flares are included,
regardless of the distance from the star. However, this planet
does not lose any water because it enters the HZ just before it
loses all its primordial H/He atmosphere. About 600Myr after
the scenario with flares, the analog scenario with the quiescent
XUV only also loses its primordial atmosphere.

Table 1
Parameters for the Hypothetical Cases

Parameter Value

Planet mass(M⊕ ) [0.5–5, 0.5]
Planet density (g cm−3) 4.85–7.54
Envelope mass(M⊕ ) 1.0E-3
Surface water mass (TO) [1–10, 0.25]
XUV water escape efficiency Bolmont et al. (2017)
XUV hydrogen escape efficiency 0.15
Thermosphere temperature (K) 400
Semi-axis majora (AU) [0.07306–0.283186]
Stellar mass(Me ) [0.2–0.6, 0.025]
Saturated XUV luminosity fraction 1.0E-3
XUV saturation time (Myr) 100
Initial stellar age (Myr) 1
Flare energy (ergs) 1.0E33-1.0E36
Simulation time (Myr) 1.0E3
Time stepb (yr) ∼0.4–∼1.6E3
VPLanet modules AtmEsc, STELLAR, FLARE

Notes.
a Calculated using 1.053× the distance of the inner limit of the HZ for runaway
greenhouse from (Kopparapu et al. 2014, Equation (5)).
b Dynamically selected during the simulation.

Table 2
Parameters used to Simulate the Final Water Content in the Simulations of Known Planets

Parameter Kepler-1229 b K2-72 e TOI-700 d Kepler-1649 c

Planet massa (M⊕) 2.93 2.55 1.63984 1.2389
Planet radius (R⊕) 1.34 1.29 1.144 1.06
Planet density (g cm−3) 6.69 6.52 6.018 5.715
Envelope mass (M⊕) 1.0E-3 1.0E-3 1.0E-3 1.0E-3
Surface water (TO) 1,10 1,10 1,10 1,10
XUV water escape efficiency (Bolmont et al. 2017) (Bolmont et al. 2017) (Bolmont et al. 2017) (Bolmont et al. 2017)
XUV hydrogen escape efficiency 0.15 0.15 0.15 0.15
Thermosphere temperature (K) 400 400 400 400
Actual semimajor axis (AU) 0.3006 0.106 0.1633 0.0827
Modified semimajor axisb (AU) 0.19685 0.102468 0.16247 0.07643
Eccentricity 0.11 0 0.111 0
Stellar mass (Me) 0.480 0.271365 0.415 0.1977
Saturated XUV luminosity fraction 1.0E-3 1.0E-3 1.0E-3 1.0E-3
XUV saturation time (Myr) 100 100 100 100
Initial stellar age (Myr) 1 1 1 1
Flare energy (ergs) 11.0E33-1.0E36 1.0E33-1.0E36 1.0E33-1.0E36 1.0E33-1.0E36
Simulation time (Myr) 1.0E3 1.0E3 1.0E3 1.0E3
Time stepc (yr) ∼4.8E-2-1.0E4 ∼6E-2-1.0E4 ∼5E-2-1.0E4 ∼6E-2-1.0E4
VPLanet modules AtmEsc, STELLAR,

FLARE
AtmEsc, STELLAR,

FLARE
AtmEsc, STELLAR,

FLARE
AtmEsc, STELLAR, FLARE

Source (planetary radius, stellar Torres et al.(2017) Dressing et al.(2017) Rodriguez et al.(2020) Vanderburg et al. (2020)
mass and semimajor axis)

Notes.
a The masses are calculated with the Sotin et al. (2007) model for terrestrial planets.
b Calculated using 1.053× the distance of the inner limit of the HZ for runaway greenhouse from Kopparapu et al. (2014, Equation (5)).
c Dynamically selected during the simulation.
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The Kepler-1649c planet is the only one of these four
simulated planets that loses water. Unlike K2-72 e, in Kepler-
1649c this process happens when the planet is placed closer to
the star, with its known semimajor axis, regardless of flaring.

The only difference is that, with flares, the primordial
atmosphere escapes 30Myr earlier.
Planet Kepler-1229 b does not lose its envelope even when

flares are included, mostly due to its larger mass that helps to
retain the hydrogen. TOI-700 d, even with less mass than K2-

Figure 8. Percentage (contour lines) and absolute amount (shading) of water lost just by quiescent stellar XUV (AtmEsc + Stellar modules; left panels) and with
the addition of flares (AtmEsc + Stellar + Flare modules; right panels). In the upper panels, the planet continues to lose water even when in the HZ, while in
the lower panels, water photolyzation halts in the HZ. The circle, square, star, and triangle represent Kepler-1229 b, K2-72 e, TOI-700 d, and Kepler-1649c,
respectively; see Table 2. Plots/SurfaceWaterEscape/WaterEscapeAbsolute.
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72 e, does not lose its primordial envelope either, and in this
case, the larger orbital distance from the star further helps to
prevent the atmospheric loss. All these results are in agreement
with the hypothetical cases (see Figures 8, 9, and, 10), and
confirm that the impact of flaring on envelope loss and
desiccation depend strongly on the specific properties of a
given planet.

4. Discussion

4.1. Dependence of the Stellar and Planetary Mass to the Final
Water Reservoir

After carrying out the simulations with the parameters shown
in Table 1, the values of the final amounts of water were taken
for each simulated planet. With these data, the percentage of
the water lost (compared to the initial value) was also
calculated for each planet.

The hypothetical planets simulated in this work suggest
strong correlations between stellar+planetary parameters and
final water content. To quantify these relationships, we
performed a Pearson’s correlation test on those data. The
Pearson correlation assumes linear dependency on pair of
parameters. To use this test, we considered that the data are
linearly correlated. The Pearson’s coefficient varies from −1
(perfectly anticorrelated) to 1 (perfectly correlated). A Pearson
coefficient equal to zero means that the data sets are

uncorrelated. Figure 13 shows the results of this analysis with
respect to the percentage of surface water, for the four scenarios
(water loss in the HZ and the inclusion of flares). Panels (b) and
(d) include flares; panels (c) and (d_ assume the planets do not
lose water in the HZ (the runaway greenhouse phase occurs
only during the PMS).
In all cases, the Pearson test confirms that stellar and

planetary masses are inversely correlated with the amount of
water lost, i.e., less massive stars play a major role in water
loss. Although more massive stars have larger flare rates in our
model, their PMS phase is shorter and thus less water is lost.
For the scenario where we consider flares (panels (b) and (d) of
Figure 13), the correlation between atmospheric loss with
stellar mass increases compared to the cases without flares.
When we assumed that the planet remains in a runaway
greenhouse phase throughout 1 Gyr (panels (a) and (b) of
Figure 13), the correlation between final water abundance and
stellar mass decreases compared to planet mass because water
loss is independent of the duration of the PMS.
More massive planets possess stronger gravity and retain

their atmosphere and water more easily than less massive
planets, especially when the planet stays in the runaway
greenhouse phase for 1 Gyr. If just the quiescent XUV of the
star is considered, the correlation value is −0.58. When we add
flares to the stellar evolution, the correlation drops to a value
of −0.47.

Figure 9. Flare only contribution to the water lost in percentage (contour lines) and absolute amount (shades) in TO, i.e., right panels minus left panels from Figure 8.
In the top panels, the runaway greenhouse phase occurs throughout all the simulation. In the bottom panels, the runaway greenhouse effect stops when the planet
enters the (optimistic) habitable zone. Plots/SurfaceWaterEscape.
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Figure 10. Amount of oxygen produced by flares (effect of FLARE module) in the same format as Figure 9 but with different colors as shown in the color bar. Plots/
OxygenBuildUp.

Figure 11. Position of known planets with respect to the host star. The blue shading represents the conservative HZ, and the region between the red (dashed) and
orange (dotted) lines are the optimistic HZ, as defined by Kopparapu et al. (2014). The known planets are represented as circles (Kepler-1229 b), squares (K2-72 e),
stars (TOI-700 d), and triangles (Kepler-1649 c). Plots/RealPlanets/RealPlanetsPosition.
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This stellar mass trend depends on the length of the runaway
greenhouse phase. When the runaway greenhouse phase is the
same for all the stellar masses (panels (a) and (b)), the
dependence on the stellar mass is weaker than when the
runaway greenhouse halts when the planet enters the HZ

(panels (c) and (d)). Here the water lost depends on planetary
mass almost equally (−0.4 and −0.38, respectively), but the
stellar mass is more relevant when we consider flares (see panel
(d)). In this case, the Pearson coefficient is −0.41 (panel (d)),

Figure 12. Time evolution of planetary parameters for the known planets. From top to bottom: atmospheric mass, surface water, atmospheric oxygen, habitable zone
position with respect to the host star, XUV and bolometric luminosity ratio, and XUV flux incoming the planet. Plots/RealPlanets/RealPlanetsSimulation.
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compared to a value of −0.32 when we do not consider flares
(panel (c)).

Finally, we note that the flare model from Davenport et al.
(2019) contains uncertainties that are not reflected in this
analysis. In that work, the authors only considered a few
M-dwarf stars in their sample, the observed flares have high
energies (>31.5 ergs), and their analyzed stars are all active.
These limitations likely make our results an upper limit of the
simulated scenarios. Future flare observations of M dwarfs
(e.g., achieved with the Transiting Exoplanet Survey) will
likely require modifications of the FFD as a function of stellar
mass and time. When such an effort has been completed, the
results presented here should be revisited.

4.2. Impact of Flares on Known Planets

Our simulations of known planets revealed a wide range of
plausible evolutionary trajectories; however, the range is likely
underestimated. We assumed that the planets orbit active stars,
but that is probably not the case for many of them. TOI-700 is a
slow rotator (period= 54 days; Newton et al. 2017; Gilbert
et al. 2020; Rodriguez et al. 2020), indicating this star is not
currently active. Kepler-1229 has a rotation period of 17.63
days (Torres et al. 2017), so it could be active, but like K2-72
and Kepler-1649, it has no activity or flares reported in the
literature. However, these observations are all for their current
conditions and, since stellar activity decreases with time (West
et al. 2008), our simulations may still be representative of their
early evolution. Otherwise, the results presented here can be
considered an upper limit (worst case) of the environment that
these planets are exposed to.

Cohen et al. (2020) found that TOI-700 d is not in an
extreme environment compared to Earth, even considering a
strong coronal mass ejection (CME) event. Dong et al. (2020)
found that the planet’s atmosphere could be stripped within
1 Gyr if the planet is unmagnetized. This result is consistent
with our study, as shown in Figure 12. If we extrapolate the
results, TOI-700 d’s envelope mass could be lost just after
1 Gyr. Note, however, that our simulations also predict that
water can be retained, even when considering flares. Even with
flares, the only case that experienced significant water lost was
Kepler-1649c, removing 0.16 TO more than quiescent evol-
ution alone. This result is likely due to the short orbital distance

and small stellar mass, which increase the time the planet is
interior to the HZ.

5. Conclusions

We simulated the XUV emission of M-dwarf stars to
estimate the atmospheric escape and oxygen buildup on
synthetic and known Earth-size planets. For the first set of
simulations, we modeled a range of parameters, such as the
stellar mass, planetary mass, and initial water abundance, to
estimate the trajectories that permit water on the planetary
surfaces today, i.e., a habitable planet. We find that many
planets, including some that are known, could be habitable
today. However, we also note that other processes can affect
habitability, such as tidal forces, planetary magnetic field,
CMEs, or proton events. We also did not consider radiative
cooling mechanisms, such as from CO2, in the simulated
atmospheres. These are important features to the atmospheric
escape when we are analyzing planetary habitability but are
beyond the scope of this work and should be explored with
future research. Because of all these points, our results should
be considered preliminary, especially for the known planets.
As part of this work, we added the Davenport et al. (2019)

flare frequency distribution model to the VPLanet software
package as a module we call FLARE. We validated this model
by reproducing the results in Davenport et al. (2019). This
module is now part of this open-source project and available for
community use.
We found that flares add about 10% more XUV emission to

M dwarfs over the quiescent stellar levels, which can remove
up to an additional two TO of surface water compared to
quiescent stars, at least for Earth-like planets. We assumed a
primordial hydrogen envelope mass of 0.001 M⊕, so actual
water amounts lost will change for different envelope
assumptions. We also found that flares play their most
significant role in water escape for planets between 2 and 5
M⊕. Furthermore, the final water content depends more
strongly on the stellar mass than the planetary mass when
water loss halts once the planet reaches the HZ. However, if the
planets continue losing water inside the HZ, then planetary
mass is more important. These trends hold for our simulations
of known planets. Future space missions such as the James
Webb Space Telescope and the ground-based Extremely Large
Telescope may be able to test the predictions presented here,

Figure 13. Pearson correlation coefficient for final water mass for four different assumptions. Panel (a) assumes the planets lose water in the HZ and does not include
flares. Panel (b) also assumes the planets lose water in the HZ but that the host-star flares. Panels (c) and (d) assume water loss halts in the HZ, with panel (c) excluding
flares and panel (d) including them. Plots/Correlation.
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possibly even leading to the discovery of an inhabited
exoplanet.
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simulaciones del panel. El porcentaje máximo de pér-
dida de agua con respeto al agua inicial está indicado
en la parte superior izquierda de cada panel. . . . . . 71
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4.2 Descripción análoga a la de la Figura 4.1, con la dife-
rencia que en este escenario los planetas están en efecto
invernadero desbocado extendido, es decir, la pérdida
del agua sigue aunque el planeta esté dentro de la HZ. 72
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4.6 Evolución temporal de los parámetros planetarios para
4 exoplanetas conocidos. De arriba hacia abajo: masa
atmosférica, cantidad de agua superficial, oxígeno at-
mosférico, posición de la HZ con respecto a la estrella
huésped, razón entre la luminosidad XUV y bolométri-
ca de la estrella y flujo de XUV incidente en el planeta.
Las líneas verticales representan en momento en que el
planeta entra en la HZ. Las simulaciones que usaron
solamente el módulo STELLAR y empezaron con una
cantidad de agua inicial de 1 TO y 10 TO, están re-
presentadas, respectivamente, por curvas sólidas y de
rayas. Las simulaciones que usaron el módulo STELLAR
y FLARE, y empezaron con una cantidad de agua inicial
de 1 TO y 10 TO, están representadas, respectivamen-
te, por curvas punteadas y punto-rayadas. . . . . . . . 81

5.1 Coeficiente de correlación de Pearson para la cantidad
final de agua para cuatro casos diferentes. El panel (a)
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raciones. El panel (b) también asume que los planetas
pierden agua en la HZ, pero que la estrella huésped es
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