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Resumen

Se calcularon los compuestos de importancia prebiótica en pla-
netas con atmósferas de CO2 alrededor de una estrella enana M
activa. Para esto se utilizó un código fotoqúımico en el que se
calcularon las abundancias de compuestos traza en atmósferas
compuestas principalmente de CO2 y N2. La estrella usada en la
simulación fue la enana M AD Leonis. Las abundancias de H2,
CO y CO2 de las atmósferas simuladas se usaron para calcular
los rendimientos de compuestos orgánicos y compuestos impor-
tantes para la qúımica prebiótica. Como fuentes de enerǵıa se
consideraron los rayos cósmicos, los protones estelares y las des-
cargas eléctricas. Los flujos de protones que llegan a la atmósfe-
ra exoplanetaria fueron calculados mediante la relación entre las
ráfagas de protones y de rayos X. Las tasas de producción de
compuestos bioqúımicos para rayos cósmicos fueron comparables
a los reportados para una atmósfera del arqueano terrestre en la
literatura; para protones estelares, las tasas de producción fueron
cuatro órdenes de magnitud mayores que aquellas para la Tierra
en el arqueano, dada la gran actividad cromosférica de la estrella
enana M. Sin embargo, los rendimientos por descarga eléctrica
fueron varios órdenes de magnitud menores que los reportados en
en el arqueano terrestre, posiblemente a causa de concentraciones
bajas de H2 y CO en algunos casos.
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4.1. Modelo fotoqúımico . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
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Caṕıtulo 1

Introducción

La astrobioloǵıa es el estudio del origen, evolución, distribución y futuro
de la vida en el universo (NASA, 2008). La astrobioloǵıa se interesa en de-
tectar planetas habitables y habitados en el universo, además de encontrar
evidencia del origen de la vida en el Sistema Solar o fuera de él. Este trabajo
puede enmarcarse dentro de la astrobioloǵıa, ya que considera las condiciones
en los sistemas de cierto tipo de estrellas, y con éstas, explora la posibilidad
del origen de la vida en un planeta de uno de estos sistemas.

Para este trabajo se consideró un planeta alrededor de una estrella enana
M. Este tipo de estrellas son interesantes porque son las más abundantes
en la vecindad solar y pueden vivir dentro de la secuencia principal por 1010

años. En este trabajo se simuló la atmósfera de un planeta que gira alrededor
de una enana M usando un modelo fotoqúımico. Con éste se encontró que en
atmósferas ricas en CO2 se generan altas concentraciones de CO. Con los da-
tos de la qúımica atmosférica, se calcularon las producciones de compuestos
biológicamente importantes mediante tres fuentes de enerǵıa: rayos cósmicos,
protones estelares y descargas eléctricas.

En el caṕıtulo 2 se profundizará en las caracteŕısticas generales de las
estrellas enanas M.

En el caṕıtulo 3 se definirá y se dará un marco teórico de los exoplane-
tas y las condiciones para que sean considerados habitables.

En el caṕıtulo 4 se describirá el modelo computacional usado para si-
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 2

mular la qúımica atmosférica del planeta.

En el caṕıtulo 5 se profundiza acerca de la importancia del CO para el
origen de la vida.

En el caṕıtulo 6 se reportan los resultados del trabajo, es decir, la pro-
ducción de moléculas importantes para la vida para cada fuente de
enerǵıa.

Finalmente, en el caṕıtulo 7 se discuten los resultados y se concluye
acerca de la habitabilidad de este tipo de planetas.



Caṕıtulo 2

Estrellas enanas M

Las estrellas enanas M son estrellas de la secuencia principal, pequeñas
(entre 0.5 M y 0.08 M ) y fŕıas (entre 2200 K y 3800 K). Este tipo de estre-
llas son de especial interés para la astrobioloǵıa porque las estrellas enanas
M son el tipo mayoritario de las estrellas en la galaxia; tres cuartos de las
estrellas en la secuencia principal en la Vı́a Láctea pertenecen a esta cate-
goŕıa (Tarter et al. 2007). Debido a su pequeña masa relativa a otro tipo de
estrellas, su tiempo de vida es relativamente grande, del orden de 1011 años
en la secuencia principal (Tarter et al. 2007), lo que aumenta la probabilidad
de que se genere la vida en un planeta que orbite alrededor de una de estas
estrellas.

Otro aspecto que las hace atractivas es que podemos detectar planetas con
masas menores a 10 M usando las técnicas de velocidad radial y tránsito. El
desarrollo de nuevos instrumentos para la detección de planetas está limita-
do, puesto que hay restricciones presupuestales, por lo que las observaciones
que se están planeando contemplan a las estrellas enanas M dada la facilidad
de detectar planetas alrededor de éstas1 (Billings, 2011).

Sin embargo, también se deben tomar en cuenta algunos aspectos que
podŕıan impedir la supervivencia de organismos en sus planetas:
Debido a la baja temperatura de la estrella, los planetas en la zona habi-
table estaŕıan muy cerca a ésta (menos de 0.2 UA). Estos planetas estaŕıan
sujetos a fuertes fuerzas de marea, y en el caso de quedar acoplados en su
rotación, podŕıan no ser habitables, pues los volátiles en el lado nocturno
podŕıan congelarse, lo que resultaŕıa en una presión superficial mucho menor

1Es más fácil detectar perturbaciones debidas a planetas alrededor de estas estrellas
por la baja luminosidad y masa de éstas.

3



CAPÍTULO 2. ESTRELLAS ENANAS M 4

que el punto triple del agua, por lo que no podŕıa existir agua ĺıquida en
la superficie (Tarter et al. 2007). Sin embargo, varios estudios han mostrado
que pequeñas cantidades de dióxido de carbono (hasta 100 mb de CO2) son
suficientes para un transporte eficiente de calor, y por lo tanto para mantener
una atmósfera estable en una órbita acoplada (Haberle et al. 1996, Joshi et
al. 1997, Joshi 2003).

Las estrellas enanas M tienen interiores parcial o totalmente convectivos,
por lo que producen campos magnéticos muy fuertes, y en consecuencia, emi-
ten part́ıculas y radiación de alta enerǵıa, como rayos ultravioleta, rayos X
y ráfagas coronales, lo que puede ser peligroso para potenciales seres vivos
si no hay una atmósfera apropiada para bloquear esta radiación; esta misma
radiación ionizante en grandes cantidades puede fotolizar los compuestos at-
mosféricos y aumentar su tasa de escape al espacio, privando al planeta de
su atmósfera. Este riesgo debe tomarse en cuenta, dado que se estima que
las tasas de pérdida de masa estelar por actividad en estrellas enanas M va
de 10 10 a 10 13 M yr 1 (Mullan et al. 1992, Wargelin y Drake, 2001). De-
be considerarse que el número de estrellas activas vaŕıa con el tipo espetral.
Un 20 % de las enanas tipo M4 son activas, mientras que el 60 % de las M7
presentan actividad cromosférica2 (Silvestri et al. 2005).

El conjunto de todas estas caracteŕısticas las hacen buenas candidatas pa-
ra las misiones espaciales de búsqueda de exoplanetas habitables. Sin embar-
go, se necesitan estudios más detallados que nos indiquen que, efectivamente,
sus planetas cuentan con el potencial para la vida.

2.1. La estrella del sistema

Dado que se quiere estudiar la qúımica y temperatura atmosféricas de
un planeta que orbita alrededor de una estrella enana M, la estrella elegida
para este trabajo es AD Leonis. AD Leonis (Gliese 388) es una estrella del
tipo espectral M3.5 V, con una magnitud visual V 9.43. La estrella tiene
una temperatura superficial de 3450 K, una gravedad superficial de log g
4.79 y metalicidad Z H 0.75 0.25. Los planetas simulados fueron

2Las estrellas son clasificadas según su temperatura, donde las O son las más calientes
y las M son las más fŕıas. Cada clase espectral está dividida con números del 0 al 9, donde
0 son las estrellas más calientes del subconjunto y 9 las más fŕıas; por lo que las enanas
M4 y M7 están dentro del grupo de estrellas más fŕıas, pero las M7 son aún más fŕıas que
las M4.
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posicionados tal que la temperatura superficial del planeta estuviera justo
arriba del punto de congelación del agua ( 275 K). El espectro de AD
Leonis puede apreciarse en las Figs. 2.1 y 2.2.
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Figura 2.1: Espectro del Sol y AD Leonis en el visible (Segura et al. 2005).

Figura 2.2: Espectro del Sol y AD Leonis en el utravioleta (Segura et al.
2005).



Caṕıtulo 3

Exoplanetas habitables

3.1. Exoplanetas

Los planetas extrasolares, o exoplanetas se definen como planetas que
no orbitan alrededor del Sol, sino alrededor de otras estrellas. Este término
se introduce para evitar confusiones al comparar este tipo de planetas, por
ejemplo, con planetas del Sistema Solar.

Desde el inicio de la mecánica clásica se ha teorizado acerca de su existen-
cia, al extrapolar el fenómeno del Sistema Solar a otras estrellas. Sin embargo,
hasta fechas muy recientes se ha podido confirmar su existencia, ya que hasta
hoy se ha desarrollado la tecnoloǵıa necesaria para su detección.

Para la astrobioloǵıa concretamente, el interés en estos planetas radica
en la viabilidad de sus condiciones para el surgimiento de la vida, o aun
en la posibilidad de que estén habitados. Si queremos construir un modelo
teórico acerca de la habitabilidad de los exoplanetas, debemos observar y
tener en cuenta aquello que ha permitido la vida en la Tierra; extrapolando
estas observaciones a las condiciones de los exoplanetas se pueden imponer
restricciones de habitabilidad a los exoplanetas y a sus estrellas.

El primer aspecto importante que se considerará a continuación será cómo
y qué tipo de planetas pueden ser detectados con los telescopios actuales y
su relevancia para otras áreas de estudio, además de la astrobioloǵıa, que es
el interés principal en este caso.
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Figura 3.1: Espectro del Sol comparado con el de los planetas del Sistema
Solar (Seager y Deming, 2010).

3.1.1. Métodos de detección

Antes que nada, deben tomarse en cuenta las dificultades que implica
buscar un exoplaneta aśı como las razones por las cuales no fueron detectados
con anterioridad. Dado el tamaño y carencia de luz propia del planeta, la luz
reflejada por éste en el espectro visible es 109 veces menor al de la estrella,
mientras que en el infrarrojo medio la luz emitida por el planeta es 107 veces
menor que la luz emitida en esta región del espectro por la estrella (Fig. 3.1).

Al problema del brillo intŕınseco del planeta se le une el de la resolución
espacial, pues el sistema estrella-planeta subtiende un ángulo menor a los 150
milisegundos de arco, considerando estrellas cercanas y planetas dentro de la
zona habitable de la estrella, la cual será definida más adelante (Kaltenegger
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et al. 2006).
Por estas razones fue necesario desarrollar técnicas indirectas de detección

de exoplanetas. Los métodos principales en cuestión son los siguientes:

Método de tránsito. Este método se vale de la opacidad de los planetas
que orbitan a la estrella del sistema: Cuando un planeta cruza frente
a su estrella, la opacidad del planeta disminuye el flujo lumı́nico que
alcanza al telescopio, por lo que una disminución y aumento periódicos
del flujo lumı́nico de la estrella podŕıa deberse a un planeta orbitando
alrededor de la estrella.
Sin embargo, para poder usar este método, se requiere que el ángulo
sólido que comprende a la estrella desde la Tierra sea tal que, en algún
momento, la traslación del planeta provoque que éste cruce delante de
la estrella vista desde la Tierra. Además el tamaño del planeta debe
ser suficiente para poder opacar apreciablemente el brillo de la estrella,
afortunadamente, con los instrumentos actuales esta dificultad ha sido
superada dada su sensibilidad y precisión. Con este método se puede
obtener el radio del planeta y su peŕıodo orbital.

Velocidad radial. Este método se basa en el efecto Doppler. En un sis-
tema de dos o más cuerpos acoplados mediante fuerzas gravitacionales,
los cuerpos se giran alrededor del centro de masa del sistema. Dado
el número de cuerpos y su diferencia de masas, el centro de masa es-
tará fuera del centro de la estrella. Esto provocará un movimiento de la
estrella alrededor del centro de masa, por lo que la luz de la estrella se
verá corrida periódicamente. Por la naturaleza del método, los planetas
que son detectados más fácilmente son aquellos con mayor masa y cer-
canos a la estrella, sin embargo, recientemente se han podido detectar
planetas de 2-15 M por lo que śı se pueden detectar planetas tipo
terrestre especialmente en estrellas pequeñas. Con este método se mide
la masa del planeta y el semieje de su órbita. Sólo se toma en cuenta
el efecto Doppler con la componente de la velocidad a lo largo de la
ĺınea de visión, por lo que la masa calculada de esta forma es a lo más
la masa mı́nima (Segura y Kaltenegger, 2010).

Los dos métodos de detección mencionados dependen del efecto que el pla-
neta causa sobre la estrella, siendo más fácil detectar planetas masivos o con
grandes radios y cercanos a la estrella. En lo que se refiere a estrellas menos
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masivas y más pequeñas, con las técnicas actuales es posible detectar plane-
tas más pequeños (de algunas veces la masa de la Tierra). Esto es importante
ya que uno de los requisitos para la existencia de vida en un exoplaneta es
su masa, considerado que debe ser de 1 a 10 M . En base a lo anterior, las
estrellas donde se podŕıa detectar con mayor facilidad un planeta de estas
dimensiones seŕıan estrellas pequeñas (estrellas enanas).

3.1.2. Zona habitable

Definir lo que es la zona habitable es importante en este trabajo, ya que
la primera caracteŕıstica que debe cumplir un exoplaneta para considerarse
habitable es que se encuentre en esta zona. Existen muchas definiciones de
zona habitable, que dependen de distintos parámetros que son considerados
necesarios para el surgimiento y desarrollo de la vida. Actualmente se con-
sidera que el agua en forma ĺıquida es uno de los factores más importantes
para el origen y desarrollo de la vida, por lo que se considerará la definición
de zona habitable que tiene que ver con esta caracteŕıstica.

Esta definición restringe la distancia a la cual debe encontrarse el exo-
planeta en relación a su estrella, si éste cuenta con una atmósfera de N2-
H2O-CO2, tal que la temperatura sea suficiente como para que exista agua
ĺıquida en su superficie. Los ĺımites de la zona habitable están definidos por
la relación:

0.95
d
L
L

1.37 (3.1)

donde d es la distancia de la estrella al planeta en unidades astronómicas,
L es la luminosidad de la estrella y L es la luminosidad del Sol (Kasting
et al. 1993).

El ĺımite externo se define a partir de la distancia en la que se forman
nubes de CO2, lo que enfŕıa al planeta, por lo que el agua superficial se
congela. En el ĺımite interno hay pérdida de agua debido a un proceso de
efecto invernadero desbocado1.

1En el efecto invernadero desbocado, una gran cantidad del agua del planeta se evapo-
ra, haciendo a la atmósfera húmeda. Al ser el vapor de agua un buen gas invernadero, el
planeta se calienta evaporando más agua, entrando en un ciclo de calentamiento descon-
trolado.
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3.1.3. Condiciones de habitabilidad

Basándose en el único planeta habitado que se conoce, la Tierra, y en los
planetas deshabitados de nuestro Sistema Solar, se puede hablar de carac-
teŕısticas únicas a nuestro planeta esenciales para toda la vida que se conoce;
además de condiciones adversas a los mismos organismos en los demás pla-
netas, y condiciones en donde los organismos no sólo sobreviven, sino que
también se reproducen y prosperan. Estas consideraciones resultan de utili-
dad, dado que estas caracteŕısticas pueden extrapolarse a sistemas planeta-
rios hipotéticos u observables en otras estrellas para determinar si pudieran
albergar vida como la conocemos. Es importante remarcar que los conceptos
aqúı descritos se refieren a la habitabilidad superficial. Si bien es posible que
haya otras zonas de un planeta que sean potencialmente habitables, sólo po-
demos detectar la vida en un exoplaneta si ésta se encuentra en la superficie y
puede liberar compuestos hacia la atmósfera. Cabe mencionar que la qúımica
atmosférica de un planeta no depende solamente de los gases liberados por
volcanes y de los liberados por organismos, sino también de la interacción de
la radiación UV proveniente de la estrella con los compuestos atmosféricos
preexistentes.

Antes que nada, es necesario tomar en cuenta las caracteŕısticas que debe
tener la estrella del sistema. Tomando en cuenta que la vida en la Tierra
tardó 7 108 años en surgir (McKay et al. 1992), consideramos estrellas con
una vida en la secuencia principal de más de 1 2 109 años, es decir,
estrellas del tipo espectral F al M.

Considerando el daño estructural causado a los compuestos orgánicos por
la radiación electromagnética de alta frecuencia (UV, rayos X), se concluye
que para garantizar la supervivencia de microorganismos en la superficie de
un planeta, la radiación no debe sobrepasar a la tolerada por ciertos organis-
mos extremófilos radiorresistentes terrestres.

Asimismo, el planeta en cuestión debe cumplir con otra serie de requisitos.

1. Uno de ellos, dados los metabolismos terrestres conocidos, es que con-
tenga agua ĺıquida. Su polaridad y estructura la hace un buen disolvente
natural, lo que facilita las actividades metabólicas.

2. Es un requisito necesario, mas no suficiente, que el planeta cuente con
la masa adecuada (entre 1 y 10 M ) para mantener tectónica de placas,
y por lo tanto pueda reciclar los componentes de su corteza y atmósfera
mediante el ciclo de carbono-silicatos. La masa planetaria también es
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es necesaria para poder retener una atmósfera suficientemente densa
como para mantener el agua ĺıquida en la superficie (Segura, 2010).

3. El planeta debe ubicarse a una distancia espećıfica de su estrella: la
zona habitable, como se deifinó anteriormente.

La condición de retención de la atmósfera es importante porque de ella depen-
de que el planeta tenga la presión y temperatura superficiales para mantener
agua ĺıquida.

3.2. Misiones espaciales

Debido a las limitaciones ya mencionadas al tratar de identificar exo-
planetas, lo mejor seŕıa contar con telescopios en órbita cuyo solo propósito
fuera el de encontrar exoplanetas. Actualmente existen misiones espaciales
con esta finalidad que utilizan el método del tránsito:

1. El telescopio CoRoT busca exoplanetas alrededor de estrellas de tipo
M y K. Fue lanzado por el CNES de Francia en colaboración con otros
páıses europeos (Bordé et al. 2003).

2. El telescopio Kepler de la NASA sólo estudiará una región del espacio
en búsqueda de exoplanetas. Su ventaja es que puede detectar planetas
con masa comparable a la de la Tierra, y la razón de la localización
de su área de búsqueda es que explorará 100,000 estrellas en esta pe-
queña región mediante el método de tránsito (Basri et al. 2005) Hasta
el 1 de febrero de 2011 ha detectado 68 candidatos a planetas con
tamaños comparables a la Tierra (R 1.25R ) y 288 super Tierras
(1.25R R 2R ) (Borucki et al. 2011).
Una vez identificadas las estrellas y sus planetas, el siguiente paso es
obtener espectros de esos planetas y poder conocer las caracteŕısticas
f́ısicas y qúımicas de sus atmósferas. Para esto se proyectaron dos mi-
siones:

3. Darwin de la ESA, es un interferómetro en el infrarrojo, con interfero-
metŕıa de anulación para analizar la luz de los planetas sin el brillo de
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la estrella (Cockell et al. 2009).

4. TPF (Terrestrial Planet Finder) consiste en dos instrumentos, uno si-
milar a Darwin, el TPF-C, que consistirá en un coronógrafo para po-
der obtener los espectros de los planetas en el visible y cercano infra-
rrojo, y el TPF-I, que hará lo mismo en el infrarrojo medio (planet-
quest.jpl.nasa.gov/TPF).

3.3. Planetas habitables y habitados.

Los planetas habitables son los que cuentan con condiciones propicias
para la vida (descritas en el punto 3.1.3); lo que se buscaŕıa en sus espec-
tros seŕıa evidencia de la existencia de agua y de una atmósfera con gases
de efecto invernadero que generen un clima propicio para la vida, como por
ejemplo CO2. Los planetas habitados se definen como aquellos en los cuales
se desarrolló la vida, para detectarlos requerimos que la vida genere señales
globales, por ejemplo, la atmósfera del planeta contiene compuestos produ-
cidos por los organismos que de otra forma no estaŕıan presentes, o bien se
encontraŕıan en concentraciones diferentes, como por ejemplo el CH4 o el O2

(Lovelock, 1965). Las concentraciones de estos compuestos, inferidas de los
espectros de los planetas, son llamadas “bioseñales”, y es lo que se buscaŕıa
en los espectros proporcionados por las misiones Darwin y TPF.

Sin embargo, para poder juzgar las caracteŕısticas espectrales de las atmós-
feras que se obtengan de las misiones, resulta un marco de referencia poco
amplio contar sólo con el contraste entre el espectro de la Tierra y el de los
demás planetas del Sistema Solar, que se sabe no son ni habitados ni habi-
tables (puesto que no hay prueba fehaciente de que otro planeta del Sistema
Solar esté o haya estado habitado). Por esta razón se necesita un banco de
espectros que podemos obtener a través de simulaciones computacionales,
para tener un criterio más amplio. Además, la vida y su evolución pueden
ser muy diferentes a las que se conocen si las condiciones del planeta son
bastante diferentes, por lo tanto se necesita algo que diga que hay, o puede
haber un proceso metabólico en esos ambientes extraterrestres. Para esto se
utilizan modelos atmosféricos que nos permiten estudiar una gama de posi-
bilidades geológicas y qúımicas que eventualmente nos permitan distinguir
planetas habitables o habitados.



Caṕıtulo 4

Simulaciones de atmósferas

planetarias

4.1. Modelo fotoqúımico

El modelo fotoqúımico usado en los cálculos fue descrito en Segura et al.
(2007) para atmósferas con alto CO2/CH4. El modelo simula una atmósfera
anóxica con cantidades variables de CO2.

El modelo incluye 38 especies qúımicas involucradas en 162 reacciones dis-
tribuidas desde la superficie planetaria hasta una altura de 65 km en bandas
de 1 km de espesor. El ángulo cenital se fijó a 50 . La ecuación de continui-
dad se resolvió en cada banda para cada una de las especies de vida larga,
incluyendo transporte por difusión. Las ecuaciones fueron resueltas en forma
de diferencias finitas. Se aplicaron condiciones de frontera para cada una de
las especies, en la superficie, y en la parte más alta de la atmósefera; después
se integraron las ecuaciones resultante usando el método de Euler inverso.

Para resolver las ecuaciones de continuidad y flujo para un compuesto i,
(i=1,...,I), se usaron las siguientes relaciones:

El flujo de una especie i en cada altura está dada por la ecuación dife-
rencial:

Φi KEn
fi

z
(4.1)

donde Φ es el flujo de la i-ésima especie qúımica (positivo si el flujo sale del
planeta, negativo si va hacia la superficie planetaria), KE es el coeficiente de
difusión por turbulencia, n es la densidad numérica total de la atmósfera y
fi es la abundancia en fracción por volumen para la i-ésima especie.

14
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La ecuación de continuidad es entonces:

ni

t
pi eini

Φi

z
(4.2)

Donde ni es la densidad numérica de la i-ésima especie qúımica, pi es
la razón de producción qúımica, ei es la frecuencia de pérdida qúımica. De
aqúı se puede ver que fi ni n.

Si se divide la segunda ecuación entre n, y se aplica la definición de
fi ni n, se diferencia la primera ecuación y se sustituye en la segunda se
obtiene una ecuación diferencial parcial para la abundancia en fracción por
volumen de la siguiente forma:

fi

t

1

n z
KEn

fi

z

pi

n
eifi (4.3)

Para resolverla se puede dividir a la atmósfera en J capas de espesor ∆z
(en este caso ∆z 1 km), donde las abundancias en fracción por volumen fij

están definidas a la mitad de la capa j. La derivada fi

z puede ser aproximada
de la siguiente forma:

f j 1 2
i

z

f j 1
i f j

i

∆z
(4.4)

Usando esta relación de diferencias finitas se puede escribir el conjunto
de I ecuaciones diferenciales parciales como un sistema de I J ecuaciones
diferenciales ordinarias como:

f j
i

t

1

nj ∆z 2
KEn j 1 2 f j 1

i f j
i KEn j 1 2 f j

i f j 1
i

pj
i

nj
ej

if
j
i

(4.5)
Donde j 1 2 indica que se debe evaluar en las fronteras de las capas. Hay

que notar que esta ecuación está bien definida solamente para j=2,3,...,J-1,
puesto que f 0

i y fJ 1
i no están definidas. Para resolver este problema hay que

notar que la última ecuación puede ser escrita como:

f j
i

t

1

nj ∆z 2
Φj 1 2

i Φj 1 2
i

pj
i

nj
ej

if
j
i (4.6)

De esta expresión se puede ver que podemos resolver este problema dando
flujos espećıficos en la parte superior e inferior de la atmósfera. En la frontera
inferior, se sustituye j=1 y si se sobreentiende el sub́ındice i, se obtiene:

f1

t

1

n1∆z
KEn 1 1 2

f2 f1

∆z
Φg

p1

n1
e1f1 (4.7)
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Donde Φg es el flujo hacia arriba desde el suelo. Habitualmente, para
especies de vida corta se asume que Φg 0. Otra suposición es que una
especie fluye hacia abajo con una velocidad de deposición Vd, tal que Φg

Vdn1f1. En este caso la ecuación a resolver es:

f1

t

1

n1 ∆z 2
KEn 1 1 2 f2 f1

p1

n1
e1

Vd

∆z
f1 (4.8)

Si se desea que una abundancia en fracción por volumen sea constante,
entonces f1

t 0. En la frontera superior j=J , entonces la ecuación a
resolver es:

fJ

t

1

nJ∆z
Φt KEn J 1 2

fJ fJ 1

∆z

pJ

nJ
eJfJ (4.9)

Donde Φt es el flujo espećıfico en lo alto de la atmósfera. La mayoŕıa
de las veces se asume que Φt 0 por el equilibrio difusivo. Sin embargo a
veces se requiere especificar un flujo hacia abajo o una velocidad constante
de efusión hacia arriba, denotada Ve, tal que Φt Venjfj. En este caso la
ecuación se convierte en:

fJ

t

1

nJ ∆z 2
KEn J 1 2 fJ 1 fJ

pJ

nJ
eJ

Ve

∆z
fJ (4.10)

Rara vez se especifica una abundancia en fracción por volumen constante
en la frontera superior. Con este conjunto de I J ecuaciones diferenciales
se puede encontrar una solución estacionaria, que se necesita para poder
encontrar el perfil qúımico de la atmósfera. Uno podŕıa preguntarse como es
que el modelo alcanza un estado estacionario, si los componentes qúımicos
son liberados constantemente a la atmósfera mediante volcanes. Para algunos
compuestos esto se alcanza gracias al escape de éstos al espacio, o bien por
precipitación de vuelta al planeta. Para otros compuestos lo que pasa es que
se oxidan gracias a la radiación electromagnética. En este estado oxidado se
pierden por reacciones con los minerales del suelo.

Para todas las concentraciones simuladas de CO2 se asumió que el planeta
no estaba habitado, por lo que todos los compuestos tienen oŕıgenes abióticos.

4.1.1. El balance de hidrógeno

Para asegurar el balance redox en la atmósfera anóxica, se necesita llevar
cuenta del balance de hidrógeno (o balance redox), es decir el flujo de electro-
nes del sistema (es decir, tomar en cuenta que cuando una especie qúımica se
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reduce, otra se oxida, y viceversa). En nuestro modelo, los flujos considerados
para el balance de hidrógeno son:

La producción de gases por volcanes, denotada por Φvolc H2 .

La pérdida de hidrógeno al espacio, denotada por Φesc H2 .

La pérdida de gases por la precipitación de especies qúımicas oxidadas
y reducidas, denotadas por Φrain Ox y Φrain Red , respectivamente.

Por conveniencia, todos los flujos se toman en términos de H2. Φvolc H2 y
Φesc H2 representan flujos que ocurren en las fronteras del sistema total
océano-atmósfera, mientras que Φrain Ox y Φrain Red son flujos que des-
criben la transferencia de electrones entre la atmósfera y el océano. Gracias
a esos flujos, se puede expresar el balance de hidrógeno como:

Φvolc H2 Φrain Ox Φesc H2 Φrain Red (4.11)

A todas las especies qúımicas se les asigna un coeficiente redox, depen-
diendo de cuanto H2 es producido o consumido durante si producción desde
compuestos redox neutrales. Los compuestos redox neutrales considerados en
el modelo son H2O, N2, CO2 y SO2. Aśı por ejemplo, la formación de H2 a
partir de metano se da por la siguiente reacción:

CH4 2H2O CO2 4H2

Es decir, 1 mol de CH4 produce 4 moles de H2, por lo que el coeficiente
redox del metano es +4. La liberación de gases por volcanes se trata de la
misma forma, se suman al flujo volcánico de acuerdo a la estequiometria
adecuada. Por lo tanto el flujo volcánico total está dado por:

Φvolc H2 Φ H2 1.5Φ NH3 4Φ CH4 (4.12)

Como se dijo anteriormente, se asume que el escape de H2 está limitado
por la difusión en la parte superior de la atmósfera. El flujo de escape limitado
por difusión está dado por:

Φesc H2
b

H
ftot (4.13)

Donde b es un coeficiente de difusión binario promedio para la difusión
de hidrógeno atómico y molecular en nitrógeno, H es la altura de escala
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atmosférica, H RT g y ftot es la suma de las abundancias en fracción por
volumen de todas las especies que contienen hidrógeno, pesadas por el número
de moléculas de hidrógeno que contienen. Se puede expresar ftot como:

ftot f H2
1

2
f H f H2O (4.14)

dado que se supone una estratósfera fŕıa y seca, f H2O es despreciable. La
estratósfera se supuso aśı pues se usó como modelo la de la Tierra. Como no
hay ningún gas en la estratósfera que la caliente en este tipo de planetas, la
atmósfera es fŕıa. El agua se condensa al llegar a cierta altura en la atmósfera
(cold trap), por lo que no puede seguir subiendo y la estratósfera resulta ser
seca.

Evaluar el balance de hidrógeno al final de cada corrida provee un diagnósti-
co de la precisión del esquema fotoqúımico de reacciones y de la diferenciación
espacial en el modelo fotoqúımico. Si cualquiera de ellos no conserva masa, lo
más probable es que el balance de hidrógeno no se alcance. En este caso, una
de las condiciones para que el modelo converja es que el balance de hidrógeno
se mantenga por debajo de 0.025 %.

4.2. Simulaciones numéricas

Para las simulaciones se usaron condiciones de frontera fijas en la su-
perficie planetaria para cada uno de los compuestos más importantes de la
atmósfera, a saber:

Abundancias constantes en fracción por volumen para H2, CO2 y CH4.

Velocidad de deposición constante para el CO.

Las cantidades de compuestos atmosféricos se encuentran en fracción por
volumen, es decir, la razón entre el número de moléculas del compuesto por
unidad de volumen entre el número total de moléculas de todo tipo en la
atmósfera por unidad de volumen, por lo que es una cantidad adimensional.
En todos los casos se usaron como valores de frontera, las abundancias en
fracción por volumen de 1 10 4 y 1 10 6 para el H2 y el CH4 respectiva-
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mente1, y la velocidad de deposición de 1 10 8 para el CO2. Se realizaron
un total de trece corridas, cada una con diferente abundancia en fracción por
volumen de CO2 (para tomar en cuenta un gran rango de condiciones que
podŕıan encontrarse en los exoplanetas) las cuales fueron:

3 10 4

5 10 4

1 10 3

3 10 3

1 10 2

3 10 2

5 10 2

7 10 2

9 10 2

1 10 1

3 10 1

5 10 1

7 10 1

En estas simulaciones se asumió que la temperatura deciende desde 275 K
en la superficie del planeta, hasta 180 K a 12.5 km de altura, siguiendo una
tasa adiabata húmeda. A partir de esta altura se asumió que la atmósfera es
isotérmica, para ser consistentes con las predicciones de modelos climáticos
(Kasting, 1990). El perfil de temperaturas se puede apreciar en la Fig. 4.1.

1La abundancia del CH4 se especificó de esa manera, pues es el valor de la abunancia
del CH4 en la Tierra presente, mientras que la abundancia del H2 especificada es la que
se cree que hubo en la Tierra primitiva (Segura et al. 2007)

2Este valor es usado pues es el valor máximo que puede ser asignado a la velocidad de
deposición del CO (Kharecha et al. 2005).
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4.3. Resultados de las simulaciones

Las abundancias de CO calculadas mediante las simulaciones están pre-
sentadas en la Fig. 4.2. En la misma se puede apreciar el contraste entre estas
abundancias y las de atmósferas similares a la Tierra primitiva, simuladas
por Segura et al. (2007)
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Figura 4.1: Perfil de temperatura usado en las atmósferas simuladas.

Figura 4.2: Concentraciones de CO contra CO2 en atmósferas alrededor de
enanas M (rombos) y en la Tierra primitiva (asteriscos).



Caṕıtulo 5

Importancia del CO para la

bioloǵıa

El monóxido de carbono (CO) es un compuesto considerado singular-
mente especial para el origen de la vida, principalmente por su eficiencia
en la producción de compuestos biológicos importantes (como ATP) y por la
antigüedad de los metabolismos que lo usan como fuente de carbono. Los me-
tanógenos modernos convierten primero el CO2 en CO mediante una enzima
llamada CO deshidrogenasa o CODH, y después mandan el CO a un segundo
complejo enzimático, donde es usado para generar enerǵıa o material celular,
a lo que se conoce como la v́ıa de asimilación de carbono de Wood-Ljundahl.
Estas enzimas están basadas en NiFeS, de acuerdo a la teoŕıa que supone que
el primer metabolismo usaba sulfatos de hierro como catalizadores (Zahnle
et al. 2010).

Para el origen de la vida es importante el CO por la enerǵıa liberada al
romper su triple enlace y, como bloque para la construcción de biomoléculas
como el CH4 y NH3. Sin embargo, en atmósferas secundarias, provenientes
de gases volcánicos, se obtienen sólo pequeñas fracciones de CO e H2, y muy
poca cantidad de CH4 o NH3 (Zahnle et al. 2010). La śıntesis de compuestos
bioorgánicos mediante CO es dif́ıcil, pues el CO tiene un triple enlace, por lo
que no es fácil separarlo en los elementos que lo componen; pero fuentes de
alta enerǵıa como rayos cósmicos y columnas de impacto pueden facilitar la
creación de estos compuestos. La tasa de compuestos bioorgánicos creados a
partir de una atmósfera de CO (CO-N2-H2O) es comparable a aquellos ob-
tenidos por una atmósfera altamente reductora (CH4-N2-H2O) (Miyakawa et
al. 2002). La evidencia geológica indica que la atmósfera de la Tierra primi-
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tiva estuvo compuesta de CO2, N2 y H2O. Los experimentos con mezclas de
estos gases producen cantidades despreciables de biomoléculas a comparación
de experimentos con metano y amońıaco (Miller y Urey, 1959, Schlessinger
y Miller, 1983 y Stribling y Miller, 1987).

Es generalmente aceptado que las atmósferas de CO no son qúımicamen-
te estables. Sin embargo, es probable que este tipo de atmósferas existan
de manera transitoria. Un modelo reciente ha encontrado que el escape de
hidrógeno puede no ser tan rápido como han predicho algunos cálculos fo-
toqúımicos. Si esto es cierto, entonces el tiempo de vida de estas atmósferas
transitorias podŕıa extenderse ampliamente, y seŕıa más probable que exis-
tiera una atmósfera de CO que una de CO2 (Zahnle et al. 2010). El CO2 en
la atmósfera se disocia a longitudes de onda menores a 200 nm de la siguiente
manera:

CO2 hν CO O

El CO se combina rápidamente con el OH proveniente de la fotólisis del agua:

H2O hν H OH

CO OH CO2 H

Por lo tanto, la presencia de agua en la atmósfera primitiva debe haber
mantenido baja la abundancia de CO. Sin embargo, grandes cantidades de
CO2 podŕıan frenar la recombinación de CO al proteger al agua de la fotóli-
sis (Kasting, 1990). La presencia de CO2 en la atmósfera además de CO no
afecta la producción de compuestos bioorgánicos, pues se ha mostrado que
la producción de uracilo es proporcional a la cantidad de CO en una mezcla
de CO y CO2 (Miyakawa et al. 2002).

El CO se puede producir fácilmente, ya sea mediante descargas eléctricas,
choques de impactos o fotoqúımicamente siempre y cuando haya emisiones
reductoras meteoŕıticas o volcánicas importantes. Esto es especialmente pro-
bable en condiciones fŕıas y secas (Zahnle et al. 2010). Los mecanismos me-
diante el cual se puede producir CO con descargas eléctricas es el siguiente:
(Kasting, 1990).

2CO2 2CO O2

N2 2CO2 2NO 2CO

El CO también habŕıa podido ser suministrado desde el espacio. Los co-
metas contienen grandes cantidades de CO, además el carbono orgánico de
los cometas y otros asteroides podŕıa haber sido oxidado a CO por el ox́ıgeno



CAPÍTULO 5. IMPORTANCIA DEL CO PARA LA BIOLOGÍA 24

derivado de silicatos en el impacto, y por último, el hierro formado por im-
pacto de condritas pudo haber reducido el CO2 a CO, y aśı podŕıa haberse
formado una atmósfera rica en CO (Miyakawa et al. 2002). El mecanismo
mediante el cual se obtiene CO por la interacción de hierro y CO2 es el
siguiente:

Fe CO2 FeO CO

Esta reacción es endotérmica a altas temperaturas, pero se vuelve termo-
dinámicamente favorable cuando el vapor de hierro se condensa, por lo que
esta reacción pudo haber procedido sin problemas (Kasting, 1990).

Se ha publicado que la atmósfera primitiva podŕıa haber sido rica en CO
si el NO hubiera sido abundante (Kasting, 1990). La importancia del NO se
deriva de sus interacciones con otros gases, mediante las reacciones:

NO HCO HNO CO

y al destruir HCO, el NO disminuye la tasa a la cual SO es reducido a HSO:

SO HCO HSO CO

La disminución de SO y HCO en la atmósfera causa que el SO2 libe-
rado a la atmósfera por volcanes tienda a ser convertido en SO2

4 en lugar
de convertirse en S8 ó H2S. El NO también aumenta la vida media del SO2

atmosférico, pues cambia la especiación1 del azufre y baja la tasa de pre-
cipitación de gases solubles de azufre (Kasting, 1990), de tal forma que la
concentración de SO2 se vuelve tan grande que empieza a proteger el agua
de la tropósfera de la fotólisis (pues el SO2 absorbe radiación UV), lo cual
disminuye la producción de radicales OH y aumenta la vida media del CO.
La cantidad de NO depende del tamaño de los objetos impactantes, pues los
cuerpos pequeños producen NO más eficientemente que los grandes (Kasting,
1990). Además, si los océanos primitivos hubieran tenido cantidades impor-
tantes de Fe2 , y éste a su vez estuviera iluminado por radiación ultravioleta,
entonces el formilo y el bicarbonato contenidos en ellos podŕıan haber sido
reducidos a formaldeh́ıdo y a metano. Si hubiera más metano que formilo,
el metano podŕıa haber escapado del océano, y haber sido oxidado a CO
en la atmósfera. Además, el metano liberado en la atmósfera podŕıa haber
sido fotolizado y reaccionado con átomos de nitrógeno de la ionósfera para

1La especiación de un elemento es la distribución del elemento entre especies qúımicas
definidas en un sistema.
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producir HCN que, junto con el formaldeh́ıdo, es uno de los compuestos más
importantes para la vida (Kasting, 1990).

Una forma en la que la Tierra primigenia podŕıa haber tenido una atmósfe-
ra reductora importante para el origen de la vida seŕıa mediante la desgasifi-
cación por impactos, es decir, la liberación de volátiles provenientes de objetos
que impactaran la superficie de la Tierra (Zahnle et al. 2010). Sin embargo, a
bajas concentraciones de HCN y a bajas temperaturas, una atmósfera reduc-
tora con pequeñas cantidades de metano y con CO2 como gas principal no
habŕıa podido sintetizar compuestos bioorgánicos eficientemente, mediante
polimerización de HCN (Miyakawa et al. 2002).

En la tesis de Bukvic (1979) acerca del equilibrio qúımico en un planeta
compuesto de condritas ordinarias y carbonáceas, se encontró que el con-
tenido de volátiles en las condritas era mucho mayor que el contenido de
volátiles en el planeta, y que a bajas temperaturas el mayor producto de la
desgasificación era el N2, y a altas temperaturas el CH4 y el H2, lo que indica
que la composición de la atmósfera depende, en gran medida, de la compo-
sición de los cuerpos constituyentes del planeta. Los volátiles provenientes
de los planetésimos seŕıan liberados directamente a la atmósfera (en vez de
ser eyectados al espacio) cuando el tamaño del planeta en crecimiento es lo
suficientemente grande para que la velocidad de los planetésimos exceda de
manera rutinaria los 5 km/s (Tyburczy et al. 1986, Langue et al. 1985).

Los resultados de Bukvic (1979) fueron confirmados por Schaefer y Fegley
(2007); ellos encontraron que al calentar material condŕıtico hasta aproxima-
damente 1225 K se liberaban principalmente CH4, H2, H2O, NH3 e H2, todos
similares a los usados en la śıntesis de compuestos orgánicos de Miller y Urey
(1959). A mayores temperaturas, el CO reemplaza al CH4 como el gas de
carbono más abundante (Bukvic 1979).

Evidencia importante que respalda esta teoŕıa fue obtenida cuando pe-
queños fragmentos del cometa Shoemaker-Levy 9 impactaron en Júpiter en
Julio de 1994. Estos impactos generaron grandes cantidades de moléculas im-
portantes como HCN, C2H2, C2H4, S2, CS, CS2, OCS, CO2 y especialmente
CO (Zahnle et al. 1995).

Urey fue el primero en reconocer la importancia de los impactos en la
atmósfera, por las interacciones qúımicas entre la atmósfera y las eyecciones
del impacto (tales como hierro) (Urey 1951, 1952a y 1952b). Se ha encontra-
do que un flujo meteoŕıtico comparable con el del bombardeo intenso tard́ıo
(LHB) de la Tierra primitiva podŕıa cambiar fácilmente la qúımica atmosféri-
ca fotoqúımicamente de una dominada por CO2 a una dominada por CO, y
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viceversa (Kasting, 1990).
En el caso de una atmósfera secundaria, la atmósfera está constituida de

los gases liberados por los volcanes, gases que se encontraban en el interior del
planeta, de los tráıdos por los planetesimales constituyentes, y de remanen-
tes de una posible atmósfera primaria. Esta atmósfera secundaria primigenia
está constituida principalmente por gas de silicatos y volátiles contenidos en
el interior del planeta. En esta etapa, una parte del hidrógeno atmosférico
contenido en el gas de silicatos escapa a la atmósfera, pero ésta no se vuel-
ve oxidante. Después de que los silicatos se han condensado y precipitado a
la superficie, la atmósfera consiste principalmente de H2O, CO2, CO y H2

(Zahnle et al. 2007).
Mientras haya un océano de magma es probable que la atmósfera sea

principalmente reductora, pues mientras el H2O es soluble en el magma, los
demás componentes atmosféricos (CO2, H2, N2 y CO) no lo son, por lo que
permaneceŕıan en la atmósfera. Esto es posible sólo si el interior es convec-
tivo, si es aśı, el magma en la superficie es renovado constantemente. El gas
de silicatos es oxidante, sin embargo, con una gran fracción de hierro en la
atmósfera (provéıda por planetésimos), la atmósfera resultaŕıa ser reducto-
ra (Zahnle et al. 2007). Al reducirse la cantidad de magma el interior del
planeta se desgasifica. Mediante argumentos cinéticos se puede inferir que la
composición del gas será, principalmente, de mayor a menor proporción de
H2, CO, H2O, CO2 y N2 (Zahnle et al. 2010).

Estas condiciones están referidas al arqueano terrestre, que es importante
dado que puede apreciarse que generar CO en una atmósfera es relativamen-
te fácil, aún cuando el CO es un compuesto con una vida corta en ese tipo
de atmósferas. Sin embargo, en las atmósferas ricas en CO2 en planetas al-
rededor de enanas M, el CO2 se fotoliza, obteniéndose aśı concentraciones
mayores de CO en la atmósfera respecto a planetas alrededor de estrellas
menos activas.

El CO en estas atmósferas se mantendŕıa durante el tiempo que dure la
emisión UV debida a la actividad cromosférica de la estrella. En estrellas
como el Sol esta actividad decae rápidamente (menos de 1 Ga), pero en el
caso de las enanas M se ha determinado que pueden permanecer activas por
más de 4 Ga (Silvestri et al. 2005).

Más aún, las estrellas M clasificadas como no activas puedieran emitir
radiación UV en cantidades comparables a sus contrapartes activas (Walko-
wicz et al. 2008).

Se puede apreciar la relación entre la cantidad de CO2 y CO en atmósfe-
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Tabla 5.1: Abundancias superficiales para atmósferas de planetas habitables
alrededor de AD Leonis.

Abundancias en fracción por volumen

CO2 CO
3.00 10 4 1.39 10 7

5.00 10 4 1.91 10 7

1.00 10 3 3.14 10 4

3.00 10 3 4.08 10 6

1.00 10 2 5.31 10 2

3.00 10 2 1.37 10 1

5.00 10 2 1.12 10 1

7.00 10 2 9.00 10 2

9.00 10 2 7.53 10 2

1.00 10 1 6.94 10 2

3.00 10 1 3.88 10 2

5.00 10 1 3.13 10 2

7.00 10 1 2.68 10 2

ras simuladas de planetas alrededor de una estrella enana M en la Tabla 5.1.



Caṕıtulo 6

Biomoléculas en atmósferas

altas en CO

Para ponderar teóricamente la posibilidad del origen de la vida en plane-
tas de estrellas enanas M activas, se calcularon las producciones, rendimientos
y concentraciones de diferentes compuestos orgánicos usando resultados ex-
perimentales con diferentes fuentes de enerǵıa, en este caso protones, rayos
cósmicos y descargas eléctricas, y diferentes atmósferas planetarias posibles.
Los rendimientos son las razones porcentuales de la cantidad del compuesto
producido entre la cantidad de compuesto que debeŕıa producirse si se con-
sumieran los reactivos en su totalidad.

Para calcular las diferentes producciones, rendimientos y concentraciones
se usaron los resultados de las simulaciones numéricas para las atmósferas.
Usando los modelos descritos anteriormente, se calcularon las concentraciones
atmosféricas de varios compuestos a diferentes alturas, usando concentracio-
nes fijas de CO2 en la superficie del planeta como condición de frontera. La
estrella enana M usada para estos cálculos fue la estrella AD Leonis (Glie-
se 388). Los resultados de las biomoléculas se interpolaron de los resultados
obtenidos por Miyakawa et al. (2002) y Schlesinger y Miller (1983).

6.1. Rayos cósmicos

En Miyakawa et al. (2002) se mostró que una atmósfera de CO-CO2-N2-
H2O puede dar una variedad de compuestos bioorgánicos con tasas compa-
rables a las obtenidas por atmósferas altamente reductoras. La śıntesis de

28
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compuestos bioorgánicos es dif́ıcil por el fuerte triple enlace del CO. Miya-
kawa et al. (2002) sugieren fuentes de alta enerǵıa como rayos cósmicos y
eyecciones de impactos para formar compuestos bioorgánicos. Las atmósfe-
ras dominadas por CO pueden dar una variedad de moléculas biológicamente
importantes con tasas comparables a las obtenidas por una atmósfera reduc-
tora. Miyakawa et al. emplearon protones de 2.5 a 3.0 MeV como la fuente
de alta enerǵıa de su trabajo. Usaron una mezcla equimolar de monóxido de
carbono y nitrógeno 15N enriquecido y lo encerraron en un tubo de vidrio
con 5 ml de agua. Cada protón teńıa una enerǵıa de 2.5 a 3.0 MeV, lo cual
es mucho mayor que la enerǵıa de disociación del CO (11 eV). El flujo fue de
1 mA cm 2. Fueron detectados uracilo, 5-hidroxiluracilo, ácido orótico, 4,5-
dihidroxipirimidina y ácido nicot́ınico. Bajo estas condiciones experimentales,
cerca de la mitad del CO debe haberse convertido en CO2. El rendimiento
energético del uracilo por la irradiación de 1 hora fue de 7.1 10 12 mol J 1.
Tomando este valor y la enerǵıa de flujo de rayos cósmicos como 0.046 J
cm 2 yr 1 (Kobayashi et al, 1998), la tasa de producción del uracilo por una
atmósfera de CO-N2-H2O se estima que es de 3.3 10 13 mol cm 2 yr 1.

Una atmósfera de CO-N2-H2O proporciona cantidades de aminoácidos
comparables a los obtenidos a partir de una atmósfera de CH4-N2-H2O. El
aporte de uracilo es aproximadamente proporcional a la razón CO/(CO+CO2).
Este descubrimiento sugiere que el CO2 no inhibe la reacción que forma el
uracilo (Fig. 6.1). Esto también se aplica a la śıntesis de glicina.

Una cantidad grande de hidrógeno molecular puede haber estado pre-
sente en la atmósfera primitiva si el estado de oxidación del manto superior
fuera reductor. Una atmósfera de H2-CO-N2-H2O o de H2-CO2-N2-H2O es
más favorable para la śıntesis de aminoácidos que una atmósfera sin H2. A
partir de la ecuación encontrada para los rendimientos del uracilo, en fun-
ción de la proporción entre CO y CO2, se encontraron los rendimientos para
el uracilo en cada atmósfera simulada (Fig. 6.2 y Tabla 5.1). Usando estos
rendimientos, y el valor de flujo de rayos cósmicos como 0.046J cm 2 yr 1

(Kobayashi et al, 1998), se encontraron las tasas de producción para el uracilo
(Fig. 6.3), mientras que para las atmósferas terrestres simuladas por Segura
et al. (2007), los rendimientos de uracilo obtenidos fueron de 2.90 10 15

mol J 1 y 4.72 10 15 mol J 1 , con tasas de producción de uracilo de
1.33 10 16 mol cm 2 yr 1 y 2.17 10 16 cm 2 yr 1, respectivamente.
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Figura 6.1: Relación publicada por Miyakawa et al. 2002 para el rendimiento
de uracilo.

Figura 6.2: Rendimientos de uracilo para las atmósferas simuladas calculados
usando rayos cósmicos en este trabajo.
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Figura 6.3: Producción de uracilo para las atmósferas simuladas utilizando
rayos cósmicos con un flujo de 0.046 J cm 2 yr 1.

6.2. Producción de uracilo por protones es-

telares.

Utilizando los resultados experimentales de Miyakawa et al., se calcula-
ron las tasas de producción de uracilo para las atmósferas simuladas con alta
concentración de CO2, pero en lugar de usar los flujos energéticos de rayos
cósmicos, se usaron flujos de protones provenientes de la estrella enana M.

En estrellas enanas M no se han podido medir flujos de protones, sin em-
bargo es bien conocido que hay cierta relación entre los eventos de protones
y las fulguraciones solares. Generalmente se registran aumentos en los rayos
cósmicos simultáneamente o inmediatamente después de fulguraciones muy
intensas. Se sabe que, en gran medida, los responsables de la aceleración
de part́ıculas cargadas son las eyecciones de masa coronal, y de las ondas
de choque coronales e interplanetarias. Se cree que la capacidad de generar
part́ıculas aceleradas es, en cierto grado, inherente a las regiones activas. Al-
gunas pueden acelerar part́ıculas a enerǵıas ultra relativistas repetidamente,
mientras que otras son capaces de acelerar sólo hasta enerǵıas de decenas de
MeV (Belov et al. 2005).

Se asume que entre las caracteŕısticas de los eventos de protones y las ful-
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guraciones existe una relación tal vez no f́ısica, pero al menos estad́ıstica. Es
plausible que estos fenómenos estén conectados con procesos de aceleración
de part́ıculas de manera más obvia que con la emisión de rayos X (Belov,
2009). La relación entre IP e IX (flujo de protones y rayos X, respectiva-
mente) podŕıa ser fácilmente explicada si se asume que los rayos X y los
protones acelerados son generados en un proceso común y la enerǵıa liberada
es distribuida proporcionalmente (Belov et al. 2007). Si, como es comúnmen-
te aceptado, la aceleración no está directamente relacionada con la región de
la explosión, entonces debeŕıa considerarse una relación entre la enerǵıa de
las eyecciones de masa coronal y la enerǵıa asociada de las fulguraciones de
rayos, donde alguna parte de la enerǵıa de las eyecciones de masa coronal es
transformada en aceleración de part́ıculas (Belov et al. 2007). Los rayos X
débiles pueden ser usados para estimar la probabilidad y la intensidad de un
evento de protones (Belov et al. 2007). Entre las caracteŕısticas de las fulgu-
raciones de rayos X que están relacionadas con los eventos de protones, sólo
se han explorado las relaciones del flujo máximo de fulguraciones de rayos X
y la heliolongitud de fulguraciones (Belov, 2009). De acuerdo a Belov et al.
(2005), a primera aproximación, la intensidad de una fulguración de rayos X
está relacionada con los valores de un aumento de protones por una ley de
potencias, como:

IP 10MeV 4.8 1.3 107I1.14 0.14
X (6.1)

y
IP 100MeV 2.6 1.1 106I1.19 0.22

X (6.2)

Donde IX es el flujo de rayos X e IP es el flujo de protones en W m 2 y pfu
respectivamente (un pfu es la unidad de flujo de protones, protones cm 2

sr 1 s 1).
Mientras más fuerte sea una fulguración, es más probable que sea una ful-

guración de protones, y casi todas las fulguraciones lo suficientemente fuertes
son fulguraciones de protones. Las fulguraciones de protones son más largas
y alcanzan su máximo en más tiempo y son menos impulsivas (Belov et al.
2005).

Las fulguraciones solares en las cuales los rayos gamma son observados
junto con las emisiones de rayos X son especialmente importantes para es-
tudiar los eventos de protones. En estos casos se tiene una prueba directa
de que los protones acelerados a enerǵıas considerablemente altas estaban
presentes en el Sol (Belov et al. 2005).
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Los aumentos en protones son más probables después de fulguraciones
con menos impulsividad (las fulguraciones impulsivas son aquellas que duran
minutos y expulsan generalmente part́ıculas cargadas, y ocurren alrededor
de mil veces por año) en las cuales el máximo de rayos X es alcanzado. Hay
una relación entre la probabilidad de un aumento de protones y la tempe-
ratura y duración de los anillos coronarios de rayos X (Belov et al. 2005).
La probabilidad de que una fulguración esté relacionada con el aumento de
protones crece con la fuerza de los rayos X débiles, y con flujos suficiente-
mente grandes, la probabilidad se aproxima a un 100 %, y claramente un
incremento en la fuerza después de este ĺımite no provoca un aumento en
la probabilidad (Belov et al. 2008; Belov, 2009). Dado que la enerǵıa de la
fulguración está acotada superiormente, por el tamaño de la explosión o la
región de la aceleración y el valor de la enerǵıa, los flujos de cualquier emisión
deben estar limitados (Belov et al. 2007). Por lo tanto los flujos de rayos X y
de protones producidos en el mismo evento tienen distribuciones muy simi-
lares. Además los ajustes indican una relación casi lineal entre la intensidad
de las fulguraciones de rayos X y los flujos de protones en la Tierra. Estos
resultados abogan por la relación entre rayos X y emisión de protones (Belov
et al. 2007). Belov et al. (2007) indican un error en las relaciones de Belov et
al. (2005) dada la reducida cantidad de datos usados en el art́ıculo anterior,
con lo que las relaciones entre el flujo de protones y el flujo de rayos X es, al
final:

IP 10MeV 8.3 1.2 104I0.93 0.10
X (6.3)

y
IP 100MeV 9.7 1.6 103I0.99 0.11

X (6.4)

Dado que IX está elevado a un exponente positivo, se puede ver que
mientras aumente el flujo de rayos X, el flujo de protones también aumenta.
(Belov et al. 2007).

Los resultados de estudios realizados confirman que las condiciones de
la aceleración de protones, el escape de las regiones de aceleración y la pro-
pagación están relacionados de tal forma que las distribuciones máximas de
protones resultan en dependencias de potencias. Las distribuciones de pro-
tones están basadas en la medida de los flujos de protones a 1 AU, y no
serán las mismas para los eventos a otras distancias del Sol por los efectos de
propagación planetaria y coronal. La distribución de los flujos de protones
es significativamente más fuerte que la distribución de fulguraciones de rayos
X. Las fulguraciones de protones representan las fulguraciones más fuertes
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Figura 6.4: Número de protones estelares contra flujo de rayos X a 0.2 UA
calculados usando la relación de Belov et al. (2007) para enanas M y K en
un radio de 7 pc.

de todas (Belov et al. 2007).
Esto es importante puesto que el comportamiento de las estrellas enanas

M y del Sol es similar (Butler et al. 1988). Además, en las enanas M no es
posible medir eventos de protones, pero se pueden usar los rayos X como un
substituto, al menos para las fulguraciones más intensas (por lo discutido
anteriormente) (Segura et al. 2010).

En la Fig. 6.4 se pueden apreciar los flujos de protones calculados median-
te la relación de Belov et al. (2007) basados en el flujo de rayos X para las
estrellas enanas M y K dentro de un rango de 7 pc, según los datos contenidos
en Schmitt et al. (1995).

Los flujos calculados fueron convertidos de pfu a J cm 2 yr 1 usando la
distribución de Weibull de Xapsos et al. (2000). Los flujos de protones pueden
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Figura 6.5: Producción de uracilo para las atmósferas simuladas, usando pro-
tones estelares.

ser descritos como:
Φ Φ0e

kEα
(6.5)

Donde Φ es el flujo en cm 2s 1sr 1 y E es la enerǵıa en MeV, y los paráme-
tros Φ0, k y α son parámetros de ajuste de los datos. Asumiendo que la forma
de las fulguraciones de protones en estrellas enanas M es igual que las del
Sol, pero con distinta amplitud, se usaron los valores k 0.0236 y α 1.108
reportados en Xapsos et al. (2000). Se calculó el parámetro Φ0 ajustando
el flujo para los presentados en la Fig. 6.4. Después de esto se integraron
los flujos respecto a E, de 10 MeV hasta infinito, dado que es una ecuación
exponencialmente decreciente. Estas integrales son los flujos energéticos ne-
cesarios para encontrar las tasas de producción de uracilo debidas a protones.
Los resultados se encuentran en la Fig. 6.5.
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6.3. Producción por descarga eléctrica

Los rendimientos de compuestos prebióticos fueron calculadso a partir de
los resultados de Schlesinger y Miller (1983). En este experimento se usó una
descarga eléctrica como fuente de enerǵıa, 100 ml de agua o solución de NH4Cl
0.05 molar, con los gases N2, CH4, CO ó CO2 según la fase, con una presión
parcial de 100 torr, y la descarga se operó continuamente por 48 horas, y se
dejó descansar cada muestra por 48 horas antes de analizarla cromatográfi-
camente. Se publicaron los rendimientos de aminoácidos (glicina, alanina,
ácido α-amino but́ırico, valina, ácido aminovaleriánico, ácido aspártico, áci-
do glutámico y serina) como función de la proporción H2/CO e H2/CO2.
Sus resultados sugieren que los rendimientos con atmósferas ricas en CO son
comparables a los rendimientos con atmósferas altamente reductoras. Con el
mismo dispositivo experimental, se encontraron los rendimientos de molécu-
las precursoras de los aminoácidos; concretamente: HCN, H2CO y NH3. En
este caso concluyeron que los rendimientos para atmósferas con CO y CO2

son comparables a aquellos con atmósferas altamente reductoras siempre que
la razón H2/CO y H2/CO2 sean lo suficientemente grandes. Sus son presenta-
dos en las Figs. 6.6, 6.7 y 6.8. Usando las ecuaciones encontradas para los
rendimientos, en función de la razón entre el hidrógeno y el compuesto con
carbono, se encontraron los rendimientos de HCN, H2CO y aminoácidos para
cada una de las atmósferas simuladas. Los resultados para cada atmósfera
se calcularon tanto por su contenido de CO como de CO2, ya que ambos
se encuentran presentes en todas las atmósferas (Fig. 6.9 y Tabla 6.1). En
contraste, los rendimientos de estos compuestos para atmósferas terrestres
simuladas por Segura et al. (2007) se encuentran en la Tabla 6.1.

Discusión En la primera parte del trabajo se calcularon tasas de produc-
ción (en mol cm 2 yr 1) de uracilo, que fue usado como compuesto tipo
dado que es una de las bases nitrogenadas del ARN, y por lo tanto uno
de los compuestos esenciales para la vida como la conocemos. Para resumir
y contrastar las tasas de producción en condiciones del arqueano terrestre
y de estrellas alrededor de enanas M, se puede decir lo siguiente: Los
rendimientos de uracilo en atmósferas con condiciones similares al arqueano
fueron de 2.90 10 15 mol J 1 y 4.72 10 15 mol J 1 mientras que pa-
ra las atmósferas simuladas de planetas alrededor de estrellas enanas M los
rendimientos van de 2.19 10 15 mol J 1 a 5.89 10 12 mol J 1, dado el
alto contenido de CO de éstas últimas. Asimismo, las tasas de producción de
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Figura 6.6: Relación de rendimientos de HCN encontrados por Schlessinger
y Miller (1983).
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Figura 6.7: Relación de rendimientos de H2CO encontrados por Schlessinger
y Miller (1983).
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Figura 6.8: Relación de rendimientos de aminoácidos encontrados por Sch-
lessinger y Miller (1983).
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Tabla 6.1: Rendimientos porcentuales de compuestos prebióticos para plane-
tas alrededor de AD Leonis usando descargas eléctricas

Rendimientos de compuestos prebióticos a partir de CO
CO2 H2/CO HCN H2CO Aminoácidos

Atmósferas simuladas para planetas alrededor de AD Leonis
3.00 10 4 7.19 102 0 0 0
5.00 10 4 5.24 102 0 0 0
1.00 10 3 3.18 102 0 0 0
3.00 10 3 2.45 101 40.5 52.9 0
1.00 10 2 1.88 10 3 33.6 38.9 1.79 10 3

3.00 10 2 7.30 10 4 33.6 38.9 6.94 10 4

5.00 10 2 8.93 10 4 33.6 38.9 8.49 10 4

7.00 10 2 1.11 10 3 33.6 38.9 1.05 10 3

9.00 10 2 1.33 10 3 33.6 38.9 1.26 10 3

1.00 10 1 1.44 10 3 33.6 38.9 1.37 10 3

3.00 10 1 2.58 10 3 33.6 38.9 2.45 10 3

5.00 10 1 3.19 10 3 33.6 38.9 3.04 10 3

7.00 10 1 3.73 10 3 33.6 38.9 3.55 10 3

Atmósferas simuladas para atmósferas similares a la Tierra primitiva
2.00 10 1 1.32 101 23.35 30.24 0
2.00 10 2 6.14 101 0 0 0

Rendimientos de compuestos prebióticos a partir de CO2

CO2 H2/CO2 HCN H2CO Aminoácidos
Atmósferas simuladas para planetas alrededor de AD Leonis

3.00 10 4 3.33 10 1 8.10 10 1 7.86 10 1 1.59 10 1

5.00 10 4 2.00 10 1 4.86 10 1 4.72 10 1 9.54 10 2

1.00 10 3 1.00 10 1 2.43 10 1 2.36 10 1 4.77 10 2

3.00 10 3 3.33 10 2 8.10 10 2 7.86 10 2 1.59 10 2

1.00 10 2 1.00 10 2 2.43 10 2 2.36 10 2 4.77 10 3

3.00 10 2 3.33 10 3 8.10 10 3 7.86 10 3 1.59 10 3

5.00 10 2 2.00 10 3 4.86 10 3 4.72 10 3 9.54 10 4

7.00 10 2 1.43 10 3 3.47 10 3 3.37 10 3 6.82 10 4

9.00 10 2 1.11 10 3 2.70 10 3 2.62 10 3 5.30 10 4

1.00 10 1 1.00 10 3 2.43 10 3 2.36 10 3 4.77 10 4

3.00 10 1 3.33 10 4 8.10 10 4 7.86 10 4 1.59 10 4

5.00 10 1 2.00 10 4 4.86 10 4 4.72 10 4 9.54 10 5

7.00 10 1 1.43 10 4 3.47 10 4 3.37 10 4 6.82 10 5

Atmósferas simuladas para atmósferas similares a la Tierra primitiva
2.00 10 1 5.45 10 3 1.32 10 2 1.29 10 2 2.60 10 3

2.00 10 2 4.15 10 2 1.01 10 1 9.78 10 2 1.98 10 2
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Figura 6.9: Rendimientos porcentuales de compuestos importantes para el
origen de la vida en atmósferas simuladas a partir de CO2 mediante descarga
eléctrica.

uracilo con rayos cósmicos como fuente de enerǵıa fueron de 1.33 10 16 mol
cm 2 yr 1 y 2.17 10 16 cm 2 yr 1; mientras que las mismas para planetas
alrededor de estrellas enanas M oscilan entre 1.01 10 16 mol cm 2 yr 1 y
2.71 10 13 mol cm 2 yr 1, y entre 3.14 10 15 mol cm 2 yr 1 y 1.75 10 8

mol cm 2 yr 1 dada la gran actividad cromosférica de este tipo de estrellas.
En la segunda parte del trabajo se calcularon los rendimientos porcen-

tuales (porcentaje de compuesto que se produce respecto a la cantidad que
debeŕıa producirse si el total de los reactivos se consumiera) de HCN, H2CO
y aminoácidos usando descargas eléctricas como fuente de enerǵıa. Al usar
CO como fuente de carbono, en ninguna de las atmósferas con condiciones
similares a las del arqueano hubo rendimientos de aminoácidos diferentes al
0 %, mientras que sólo en una de ellas hubo rendimientos de HCN y H2CO
diferentes de cero, con rendimientos de 23.35 % y 30.24 %, respectivamente.
En las atmósferas de planetas alrededor de estrellas enanas M, los rendimien-
tos no nulos de HCN variaron de 33.6 % a 40.5 %, los de H2CO variaron de
38.9 % a 52.9 % y los de aminoácidos de 6.94 10 4 % a 3.55 10 3 %, con
tres de las atmósferas sin rendimientos no nulos. Al usar CO2 como fuente
de carbono, en las atmósferas con condiciones similares a las del arqueano,
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los rendimientos de HCN fueron de 1.32 10 2 % y 1.01 10 1 %, los de
H2CO de 1.29 10 2 % y 9.78 10 2 % y los de aminoácidos con un valor
de 2.60 10 3 % y 1.98 10 2 %. En las atmósferas de planetas alrededor de
estrellas enanas M los rendimientos de HCN fluctuaron de 3.47 10 4 % a
8.10 10 1 %, los de H2CO variaron de 3.37 10 4 % a 7.86 10 1 %, y los
rendimientos de aminoácidos fluctuaron entre 6.82 10 5 % y 1.59 10 1 %.
Se puede apreciar que sólo en el caso de producción de biomoléculas con CO
como fuente de carbono hay una diferencia considerable en los rendimientos
de producción de biomoléculas entre los planetas orbitando estrellas enanas
M y la Tierra primitiva, y aún en este tipo de planetas, sólo hay producción
de biomoléculas si cuentan con proporciones espećıficas de H2 y CO.
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Conclusiones

Es importante para la astrobioloǵıa determinar si un exoplaneta detec-
tado está habitado, si la vida como la conocemos es capaz de generarse en
él, o bien, si es habitable. En este caso se calcularon los rendimientos para
distintas biomoléculas y compuestos importantes para el origen de la vida,
por lo que los resultados encontrados son de gran ayuda para determinar si
en un exoplaneta podŕıa generarse la vida, simplemente por las condiciones
estelares y su composición atmosférica. Tres formas de producción de bio-
moléculas fueron investigadas y se compararon los rendimientos obtenidos
entre las atmósferas simuladas para planetas alrededor de estrellas enanas M
y atmósferas terrestres.

Primeramente, se encuentran los rendimientos y la tasa de producción de
uracilo para condiciones del arqueano mediante irradiación de rayos cósmi-
cos. Al comparar los rendimientos y producciones de los planetas alrededor
de enanas M (Figs. 6.3 y 6.2) con los de atmósferas terrestres (ver sección
6.1) se puede apreciar que los rendimientos y las tasas de producción de las
atmósferas simuladas del arqueano terrestre son tres órdenes de magnitud
menores que aquellos para las atmósferas de planetas alrededor de enanas
M, dada la alta concentración de CO en la atmósfera de éstos.

Sin embargo, al realizar este mismo cálculo considerando los protones es-
telares de enanas M y K, encontramos que las tasas de producción son ocho
órdenes de magnitud mayores que para rayos cósmicos en la Tierra para el
caso de la atmósfera más rica en monóxido de carbono y la estrella más
activa, y hasta un orden de magnitud mayor para atmósferas con baja con-
centración de CO y una estrella menos activa. Esto es una buena referencia
de la facilidad con la que se pueden sintetizar biomoléculas por fotólisis en
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exoplanetas de enanas M con atmósferas ricas en monóxido de carbono.
Además de la producción de biomoléculas por part́ıculas energéticas, tam-

bién se investigó su producción por descargas eléctricas. Los resultados encon-
trados para una atmósfera terrestre del arqueano se encuentran también en
la Tabla 6.1 mostrada anteriormente. Los resultados para las atmósferas exo-
planetarias (Fig. 6.9 y la Tabla 6.1) están divididas para producción por CO
y por CO2, compuestos que se encuentran naturalmente en las atmósferas,
por emisiones volcánicas (CO2) o por fotólisis (CO). Para la producción por
CO2, los rendimientos para la Tierra y para los exoplanetas son aproximada-
mente del mismo orden. En el caso de producción por monóxido de carbono,
una de las atmósferas terrestres no produce ningún tipo de biomolécula por
este método, mientras que la otra tiene rendimientos en general mayores que
las de los exoplanetas, exceptuando uno de los casos con alto H2/CO, donde
es ligeramente menor.

Gracias a estos resultados y su comparación se pueden llegar a las si-
guientes conclusiones:

1. La producción de biomoléculas mediante reacciones inducidas por rayos
cósmicos es mayor a aquella en el Arqueano por protones, por lo que
se puede concluir que es una buena forma de producción de moléculas
biológicamente importantes en las atmósferas de exoplanetas de enanas
M, lo que podŕıa facilitar el origen de la vida en éstos.

2. La producción debida a los protones producidos en la estrella del exo-
planeta, es much́ısimo más alta que la publicada para el Arqueano, por
lo que este medio es el más probable y el más eficiente que se puede
considerar para la formación de moléculas de importancia biológica en
este tipo de planetas.

3. La producción por descargas eléctricas gracias al CO2 es favorable sólo
en ciertas atmósferas, y aún en estos casos, los rendimientos son del
mismo orden que los que probablemente existieron en el Arqueano,
mientras que gracias al CO, sólamente en ciertas atmósferas hay algún
rendimiento, no comparable con el Arqueano, por la diferencia de ren-
dimientos en los dos casos simulados por Segura et al. (2007), por lo que
la producción por descargas eléctricas habŕıa sido importante sólo en
ciertos casos, en los que de cualquier forma habŕıa siempre una mayor
producción de biomoleéculas por protones.
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Consecuencias para la habitabilidad Tomando en cuenta estos resul-
tados se puede apreciar que los exoplanetas de enanas M son en efecto dig-
nos de ser estudiados en la búsqueda de planetas habitables, ya que en sus
atmósferas ricas en monóxido de carbono producido por la fotólisis gracias a
la actividad de su estrella, se pueden generar biomoléculas muy importantes
como el uracilo, producido por la interacción constante de sus compuestos
con rayos cósmicos y protones provenientes de la misma estrella, mientras que
las condiciones qúımicas superficiales pueden ser favorables para la creación
de otras biomoléculas, mediante la producción de compuestos prebióticos por
las descargas eléctricas en las tormentas del planeta. Sin embargo, aún
hace falta realizar un estudio más detallado para poder determinar si las bio-
moléculas producidas por los procesos mencionados en este trabajo tendŕıan
una vida larga una vez producidas, o si seŕıan descompuestas por las condi-
ciones planetarias, lo que nos daŕıa aún más bases para justificar o desechar
la teoŕıa del surgimiento de la vida en planetas de las estrellas enanas M.
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