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1l. Resumen

En este trabajo se evalu6 con herramientas computacionales (cddigo fotoquimico
“ATMOS”, programas de quimica computacional “ORCA” y Q-Chem”asi como un c6digo
realizado para calcular las abundancias quimicas de una ruta de sintesis de adenina) el
impacto de la radiacion UV (entre 100 y 400 nm) en una ruta de sintesis abiotica de adenina
previamente propuesta (Szabla et al., 2014b). Se consideraron las condiciones atmosféricas
y de radiacion UV que podria tener un planeta potencialmente habitable (PPH) alrededor
de: 2 estrellas enanas M activas (AD Leonis y Proxima Centauri), el Sol joven, asi como el
méaximo de una fulguracion energética emitida por AD Leonis. Realicé un codigo para
obtener las abundancias de la ruta de sintesis de adenina y mediante metodos de quimica
computacional se calcularon las tasas de los coeficientes de reaccion (tasa de fotolisis J y
constante de velocidad k) para entradas del codigo de las moléculas intermedias (DAMN,
DAFN y AICN). Ademas de las fuentes UV estelares se uso el espectro UV de una lampara
de mercurio para comparar los resultados tedricos con los experimentos realizados con
lamparas. EIl flujo UV superficial se calcul6 mediante el modelo fotoquimico ATMOS del
“Laboratorio Planetario Virtual” (VPL) para atmdsferas de CO,-N,-H,O. De acuerdo con
los resultados obtenidos, se encontrd que los experimentos con lamparas de emision
ultravioleta pueden estar subestimando la produccion por fotdlisis de moléculas de
importancia prebidtica. Se encontrd que las reacciones de fotdlisis son rapidas, con un
rendimiento del 50% de AICN en 10 segundos para el Sol joven y en ~1 hora para el
planeta Proxima Centauri b. Los planetas alrededor de las enanas M activas pueden
proporcionar el entorno mas favorable para la produccion de compuestos relevantes para
los origenes de la vida mediada por la radiacién UV. La reaccion cinética AICN+HCN —

adenina es el cuello de botella de toda la ruta, con constantes de velocidad <102 L mol* s
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111. Introduccion

En los ultimos afios se ha tenido un gran avance en la deteccion de exoplanetas, hasta el dia
de hoy (27 de enero del 2022) se han podido confirmar mas de 5200 (exoplanets.nasa.gov).
Con el reciente lanzamiento del telescopio espacial JWST (el 24 de diciembre del 2021)
habra muchos esfuerzos para la caracterizacion de esos planetas y sus atmosferas.

Como se explica en la seccién 4.5, algunos de estos exoplanetas podrian tratarse de
planetas potencialmente habitables (PPH), es decir, planetas que retnen las condiciones
para la aparicion de vida. Un PPH, a efectos de este trabajo, estd compuesto por hierro y
silicatos (también se le llama rocoso o terrestre), con agua liquida sobre su superficie,
atmosfera y que orbita en la zona habitable (Kopparapu et al., 2013) de su estrella. Los
modelos de interiores de exoplanetas fijan los limites de los planetas rocosos en torno a 2
radios terrestres (2 Re) (Seager et al., 2007; Zeng y Sasselov, 2013). Este nimero (0 uno
cercano a él) se utiliza a menudo como limite para clasificar una muestra detectada de
exoplanetas como rocosos o terrestres (super Tierras), incluso cuando no hay mediciones de
la masa planetaria necesarias para constrefiir su composicion.

Entre los objetivos de la astrobiologia se encuentra evaluar si los procesos que
condujeron a la formacion de los primeros seres vivos (ver seccion 4.1) podrian ocurrir en
otras partes del universo, en particular, en planetas que orbitan otras estrellas (exoplanetas).
Debido a que la vida en la Tierra es el Gnico ejemplo de vida que conocemos, muchos
estudios sobre su origen se centran en las condiciones ambientales en las que pudo darse la
quimica prebidtica, asi como en la bdsqueda de rutas plausibles de sintesis abidtica de
moléculas fundamentales para la vida (p.e. Cleaves, 2013; McCollom, 2013). En este
sentido, las simulaciones experimentales han demostrado que los aminoacidos, los
nucleotidos, los carbohidratos y otros componentes esenciales de los seres vivos pueden
formarse de manera abiotica en condiciones geoquimicas plausibles de la Tierra joven (p.e.
Cleaves, 2013; McCollom, 2013; Ruiz-Mirazo et al., 2014; Kitadai and Maruyama, 2018;
Yadav et al., 2020). Por otro lado, existen trabajos como los realizados por oba et al.
(2019), donde sugieren que entornos de formacion de estrellas y planetas pueden ser
lugares propicios para la formacion de moléculas de importancia prebidtica. En su trabajo

simularon las condiciones de analogos de hielo del medio interestelar, obtuvieron varios



tipos de moléculas heterociclicas con mas de 2 nitrogenos, entre las cuales se encuentran 6
nucleobases (timina, uracilo, citosina, hipoxantina, xantina y adenina), esto lo lograron tras
irradiar una muestra de moléculas simples (H,O, CO, NH3, CH3OH) a una temperatura de
10 K con la radiacién de una ldmpara ultravioleta.

Una condicion necesaria para la sintesis de moléculas de importancia prebidtica es
una fuente de energia que induzca las reacciones quimicas (descargas eléctricas,
temperatura, radiacién etc.). Durante el E6n Arcaico (aproximadamente hace 3.7 Ga), la
superficie de la Tierra estaba expuesta a mayores dosis de radiacion UVC (200- 280 nm) y
UVB (280- 315 nm) por falta de una capa de 0zono en su composicion atmosférica (p.e
Cockell, 1998; Ranjan et al., 2017; Ranjan and Sasselov, 2016), asi como a la mayor
actividad del Sol en el ultravioleta (Ribas et al., 2010; Claire et al., 2012) en comparacion
con la radiacion ultravioleta actual.

Puesto que los ambientes de exoplanetas que orbitan algunos tipos espectrales de
estrellas pudieran ser muy similares a los de la Tierra joven, en particular por la radiacion
ultravioleta que puede alcanzar sus superficies, este trabajo se enfoca en el impacto que
puede tener la radiacion ultravioleta en la formacion de moléculas prebiodticas en la
superficie de un PPH en condiciones como las que pudieron darse en la Tierra arqueana. Es
posible que existan otras fuentes de energia para la quimica prebiotica en un PPH, sin
embargo, la radiacion ultravioleta emitida por las estrellas, es una variable que puede
obtenerse facilmente a partir de observaciones astrondémicas, y por lo tanto, es posible
estudiar su potencial como motor de reacciones quimicas relevantes para los origenes de la
vida en los exoplanetas. En particular, los ambientes planetarios alrededor de estrellas
enanas M (seccion 4.4) son de interés para el presente estudio, debido a que son las estrellas
mas abundantes dentro de la secuencia principal, ya que conforman alrededor del 70% de
estrellas en el vecindario solar (p.e. Bochanski et al., 2010; Reid et al., 1997). Este tipo de
estrellas cominmente hospedan sistemas planetarios de baja masa (p.e. Tuomi et al., 2019).
Algunos estudios basados en la fotometria de transito de Kepler (p.e. Mulders et al., 2015)
han encontrado que las estrellas enanas M tienen 3.5 veces planetas mas pequefios (entre 1
y 2.8 Re) que las estrellas de tipo espectral F, G y K de la secuencia principal. Por su parte,
para las zonas habitables de las enanas M, Dressing y Charbonneau (2015) calculan una

tasa de ocurrencia de 0.24 planetas del tamafio de la Tierra (entre 1 y 1.5 Rg) y de 0.21



super-Tierras (entre 1.5y 2 Rg), considerando los limites empiricos de la zona habitable
descritos en Kopparapu et al. (2013).

Otra caracteristica importante de las estrellas enanas M, es que permanecen dentro de
la secuencia principal un tiempo suficientemente largo (>10 Gy), en el cual se podria dar la
posibilidad de que en alguno de sus planetas pudieran surgir las condiciones que
promovieran una quimica prebiotica. Por otro lado, aunque estas caracteristicas pueden
retratar a las enanas M como buenas candidatas para albergar PPH, también poseen otras
propiedades que pueden jugar en contra de la aparicién de vida en sus planetas (p.e. Scalo
et al., 2007; Shields et al., 2016a; Tarter, 2006). Una de las controversias es el papel de la
radiacion UV (100 < A < 350 nm) en la habitabilidad de los planetas, ya que puede
promover reacciones prebidticas relevantes pero también tiene la energia para destruir las
moléculas que sustentan la vida (véase Segura (2018) y sus referencias). Las enanas M
tienen una peculiar emision ultravioleta producida por sus cromosferas que supera la
esperada de una fotosfera estelar emisora como la de un cuerpo negro y muestra una
distribucién de energia plana dominada por lineas de emision (p.e. France et al., 2013).

Ademas de la emision en su estado tranquilo, las enanas M tienen emisiones cortas
(de minutos a pocas horas) y repentinas de alta energia (< 10* ergs) llamadas
“fulguraciones” (en inglés se les conoce como “flares”) que aumentan el flujo XUV (rayos
X + UV extremo, 0.1-100 nm, (Ribas et al., 2005)) de la estrella (p.e. Audard et al., 2000;
Davenport et al., 2016; Hawley et al., 2014). Debido a la alta actividad en el ultravioleta de
las estrellas enanas M, sus ambientes son considerados para algunos trabajos como dafiinos
para la habitabilidad planetaria (p.e. Shields et al., 2016a), mientras que en otros se evalla
la posibilidad de que ésta actividad ultravioleta podria actuar como catalizador al cambiar
el potencial quimico de especies quimicas precursoras de moléculas de importancia
prebidtica que se encontraran en la superficie de un PPH, y desencadenar la formacion de
éstos compuestos (p.e. Rugheimer et al., 2015; Rimmer et al., 2018; Glinther et al., 2020).

Una razon por la cual la radiacion ultravioleta se considera perjudicial para los seres
vivos, es porque la radiacion ultravioleta rompe enlaces covalentes que son los mas
comunes para la quimica organica, inhibe la fotosintesis, induce la destruccién del ADN y
causa dafos a una amplia variedad de proteinas y lipidos “en particular, la radiacion

ultravioleta entre 200 y 300 nm se vuelve energéticamente muy dafiina para la mayoria de
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los sistemas bioldgicos terrestres” (Lindberg y Horneck, 1991). Sin embargo, hay estudios
que muestran la importancia de la radiacion ultravioleta en la formacion de moléculas
fundamentales que constituyen a los seres vivos (p.e. Beckstead et al., 1395; Buccino et al.,
2006). Como se explica en la seccion 4.3 existen mecanismos mediante los cuales la
radiacion ultravioleta puede afectar la quimica de moléculas pequefias y por lo tanto
también podria impulsar reacciones de importancia prebidtica, rompiendo sus enlaces
moleculares (fotolisis) produciendo electrones secundarios (fotoionizacién) y excitando
moléculas fuera de su estado basal (fotoexcitacién) (p.e. Ranjan and Sasselov, 2016).
Ademas, comparado con las reacciones quimicas entre moléculas en su estado basal, existe
una variedad de reacciones fotoquimicas que pueden ocurrir a partir de los estados
electronicos excitados de las moléculas, como son: transferencia de carga, isomerizaciones,
tautomerizaciones, disociacion, adicion, sustitucion, etc., asi como rutas hacia las moléculas
fundamentales de la vida, por ejemplo la formacion de purinas utilizando radiacion
ultravioleta sobre una solucién acuosa de HCN (e.g. Ferris et al., 1978a).

A pesar de que hay estudios experimentales de quimica prebiotica (p.e. Barks et al.,
2010; Ferris and Hagan, 1984; Ranjan and Sasselov, 2016) donde se utiliza radiacion
ultravioleta como fuente de energia en condiciones de la Tierra joven, algunos de estos
trabajos usan lamparas que no reproducen (en intensidad y en ancho de banda) la radiacion
ultravioleta del Sol joven ni el ambiente ultravioleta de planetas alrededor de estrellas
enanas M, tal como es sefialado en Ranjan y Sasselov (2016). En Ranjan et al. (2017) se
reconoce la necesidad de realizar experimentos para restringir el posible papel de los rayos
UV en la quimica prebidtica en PPH alrededor de enanas M. EIl primer esfuerzo en conectar
la posible quimica prebidtica de un planeta rocoso con el ambiente UV de otras estrellas
aparte del Sol, fue realizado por Rimmer y colaboradores (2018), quienes concluyeron que
el flujo UV de las enanas M en su estado base no era suficiente para impulsar la quimica
prebidtica, pero el UV producido por la actividad cromosférica estelar (fulguraciones)
podria dar lugar a reacciones quimicas relevantes para los origenes de la vida.

El objetivo de este trabajo es evaluar el potencial de la radiacion ultravioleta como
impulsora de reacciones de importancia prebidtica en un PPH con atmdsfera de CO,-N,-
H,0 alrededor de enanas M y en consecuencia determinar si la radiacion ultravioleta como

fuente de energia seria mas o menos eficiente en planetas que orbitan alrededor de estrellas
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enanas M que en la Tierra joven debido a la radiacion ultravioleta proveniente del Sol o la
radiacion ultravioleta de una lampara de mercurio. Para ello se consideraron los casos en
que un PPH orbite enanas M (AD Leonis y Proxima Centauri), el de un planeta similar a la
Tierra arqueana alrededor del Sol joven, asi como el maximo de una fulguracion emitida
por AD Leonis, ademas se consider6 el espectro ultravioleta de una lAmpara de mercurio
para abordar las cuestiones que plantean Ranjan y Sasselov (2016) respecto al uso de
lamparas en experimentos de quimica prebiotica y ver si son una buena aproximacién de
ambientes realistas de radiacion ultravioleta.

Se escribi6 un cédigo que modela una ruta de sintesis abidtica de adenina impulsada
por radiacion ultravioleta (Figura 1), el planteamiento del codigo se explica en las secciones
5.2y 5.2.1 . El cddigo calcula la abundancia de cada una de las moléculas de la ruta de
sintesis en el tiempo. El apantallamiento (bloqueo) de la radiacion ultravioleta debida a la
atmosfera de N, y CO; se calculd mediante el modelo fotoquimico ATMOS mientras que el
andlisis de los parametros de las reacciones quimicas de la ruta de sintesis de adenina (ver
seccidn 5.1) se calcularon usando modelos quimicos DFT (teoria funcional de la densidad)
mediante los software de quimica computacional Q-Chem y ORCA.

La ruta de sintesis de adenina que modelamos (Figura 12) estd basada en varios
estudios de diferentes grupos de investigacion en quimica prebidtica (p.e Sanchez et al.,
1968a; Roy et al., 2007; Glaser et al., 2007; Barks et al., 2010). Estos grupos han estudiado
la produccion de adenina en diferentes condiciones ambientales y han encontrado que
diaminomaleonitrilo (DAMN), diaminofumaronitrilo (DAFN) y aminoimidazol-
carbonitrilo (AICN) podrian ser moléculas intermedias en la ruta de la sintesis abiotica de
adenina (ver secciones 4.2, 4.2.1, 4.2.2 y 4.2.3) y que ademas dichas moléculas podrian ser
activadas por radiacién UV, incluso algunos autores mencionan gue no existe evidencia de
que el proceso de isomerizacion que va de la molécula DAMN hacia la molécula DAFN se
pueda llevar a cabo sin la intervencidn de fotones UV (Szabla et al., 2014). Los grupos que
han analizado esta ruta de forma computacional han encontrado que la interaccion con
radiacion UV baja las barreras de energia (p.e. Roy et al., 2007), lo cual facilitaria las

reacciones de la ruta de sintesis usada para éste trabajo.
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3.1 Objetivo

Evaluar si la radiacion ultravioleta (UV) emitida por una muestra de estrellas (enanas M
principalmente) seria suficiente para desencadenar una quimica prebiotica en un planeta

potencialmente habitable (PPH) con atmdsfera de CO,-N»-H,O.

3.2 Objetivos particulares

I.  Escribir un codigo que obtenga la abundancia de adenina debido al flujo de fotones
ultravioleta (flujo UV) de AD Leonis, Proxima Centauri y el Sol joven para un

exoplaneta con condiciones como de la Tierra joven.

( Composicidn atmosférica
- ( Flujo UV superficial )
Flujo UV estelar |- Tasa de fotélisis (/)
m—( Fuerza del oscilador (R1y R2) )— ( Absortividad ) ( Cross section \

m—( Estado de transicion (R3) )‘( Energia de activacion >>_-/
T Velocidad de reaccion (K)
M eeenraneeereeeanrannns
( Composicion atmosférica )—( Inventar.'m de HCN (Rimmer )
y Rugheimer, 2019)

—

Figura 1. Diagrama del cédigo

Muestra las condiciones iniciales (casillas en color turquesa) que se tienen que ingresar en
el cédigo que obtiene la abundancia de adenina debido a un flujo UV. El diagrama también
muestra los calculos (casillas contorno azul) y herramientas (casillas en azul sélido) para
realizar dichos calculos. Las casillas con contorno violeta indican calculos a realizar que no
necesitan de herramientas especializadas, sin embargo, son calculos basados en
resultados publicados.
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II.  Obtener los coeficientes J (tasa de fotdlisis) y k (constante de velocidad)

necesarios para correr el codigo (ver Figura 1).

Para obtener J:

Determinar mediante el codigo ATMOS, la cantidad de fotones ultravioleta que llegarian a
la superficie de un planeta potencialmente habitable (Flujo UV superficial) con atmdsferas
compuestas de CO,, N, y H,O, tomando la radiacion de las siguientes muestras de estrellas:
Sol joven, Proxima Centauriy AD Leonis.

Calcular mediante métodos de quimica computacional los espectros electronicos para
obtener las secciones eficaces o(A) o también llamadas “cross section” de las moléculas

involucradas en reacciones por fotolisis de la ruta de sintesis de adenina.
Para obtener k:
Calcular mediante herramientas de quimica computacional los estados de transicion (TS)

asi como los pardmetros energéticos y termodinamicos (entropia, energias, etc) de las

reacciones dirigidas por cinética quimica de la ruta de sintesis de adenina.
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V. Marco Teorico

4.1 Quimica prebidtica

Como se originaron los primeros seres vivos y si los procesos que condujeron a su
formacion se podrian llevar a cabo en otros ambientes estelares y planetarios son preguntas
que hasta el dia de hoy siguen vigentes. Un area de investigacion muy activa dentro de la
quimica prebiotica, es el estudio de rutas de sintesis quimicas que derivan en la formacion
de moléculas esenciales para los seres vivos a partir de compuestos abi6ticos. La mayoria
de estos estudios se inspiran en los experimentos realizados por Miller y Urey en 1953
(Miller and Urey, 1959), quienes sintetizaron moléculas organicas simples a partir de
sustancias inorganicas en condiciones que pudieron presentarse en la Tierra joven hace
aproximadamente 3800 millones de afios. Incluso hay estudios previos, como los realizados
por Alfonso L. Herrera, que en su libro “Biologia y plasmogenia” impreso en 1924, hace
mencion de que la “sustancia organica” (hidratos de carbono y proteinas) provienen de lo
que él llama “moléculas complexas” compuestas de: carbono, agua y sales minerales (p.e.
Herrera, 1924; Cleaves et al., 2014). Mas tarde, en (1961) Oré y Kimball lograron obtener
purinas, ribosa y desoxirribosa, que forman parte de los nucleotidos del ADN y ARN.

Desde entonces hasta nuestros dias se han realizado numerosos experimentos de este
tipo mostrando que es posible sintetizar componentes esenciales para los seres vivos como
son: aminoacidos, nucleétidos, carbohidratos y otros bajo una variedad de condiciones
simuladas (temperatura, composicién atmosférica entre otras) que pudieron darse en la
Tierra durante el EOn arqueano, cuyo periodo se presume entre hace 3800 millones de afios
hasta hace 2500 millones de afios (p.e. Young, 2009).

En muchas de las investigaciones y experimentos sobre quimica prebi6tica se ha
propuesto al &cido cianhidrico (HCN) como molécula de inicio por su capacidad de
polimerizarse y formar biomoléculas de manera abi6tica (p.e. Yadav et al., 2020). La
existencia de HCN en la Tierra arqueana esta respaldada en que se puede sintetizar bajo una
variedad de condiciones a partir de muchas mezclas de gases como son (CO-N,-H) y
(CO2-N2-H,0) (p.e. Ferris and Hagan, 1984): en fase de congelacion eutéctica (p.e. Orgel,
2004), por reacciones fotoquimicas (p.e. Tian et al., 2011; Zahnle, 1986), por descargas
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eléctricas (p.e. Stribling and Miller, 1987), y durante impactos de cometas o asteroides (p.e.
Ferus et al., 2017; Todd and Oberg, 2020). Los estudios sugieren que los procesos de
oligomerizacion del HCN tuvieron lugar en disoluciones de HCN en la Tierra joven (por
ejemplo, en lagunas y playas secas) (p.e. Miyakawa et al., 2002). Otros estudios sugieren
que la oligomerizacién podria tener lugar en la fase gaseosa (p.e. Jung and Choe, 2013)
debido a que esta se ha detectado en nubes interestelares (p.e. Irvine, 1999), en cometas
(p-e. Rodgers and Charnley, 1998; Magee-Sauer et al., 1999) asi como en la atmosfera de
Titan (p.e. Tanguy et al., 1990) el mayor satélite de Saturno

Existen otras moléculas derivadas del HCN que también son utilizadas como
materiales de inicio para la sintesis de moléculas de importancia prebiotica, como es el caso
de la formamida (CH3NO) y el diaminomaleonitrilo (DAMN), este Gltimo es un tetramero
(C4H4N4) del HCN producto de su oligomerizacion, ya que entre ambas contienen los
cuatro elementos necesarios (C, H, O, N) presentes en las moléculas relevantes de todos los
seres vivos, ademas de su probable disponibilidad durante el edn Arqueano, relativa
estabilidad, versatilidad de reaccion y baja volatilidad comparada con el agua (Barks et al.,
2010; Szabla et al., 2014; Ferris & Hagan, 1984).

Un aspecto importante, es saber que tan disponibles estuvieron los elementos
biogénicos (carbono, hidrogeno, oxigeno, nitrogeno, fosforo y azufre) durante la etapa
prebidtica, por lo cual la composicion atmosférica y geoldgica tuvo que jugar un papel
importante. Composiciones atmosféricas de agua (H,O), diéxido de carbono (CO,),
nitrégeno (N,) y metano (CHy,), son consideradas para la obtencion de materia prima para la
formacién de compuestos simples como el &cido cianhidrico o también conocido como
cianuro de hidrégeno (HCN) y formamida (CH3NO), que como se menciond anteriormente,
fueron probablemente los materiales iniciales, a partir de los cuales se desencadenarian las
reacciones de sintesis de carbohidratos, bases nitrogenadas, aminoacidos, etc.

Existen muchas moléculas importantes en los seres vivos, como los actuales
fosfolipidos los cuales forman parte de las membranas de las células, los acidos grasos, los
acidos di y tri carboxilicos que forman parte de los procesos metabélicos, las porfirinas que
se encuentran en los pigmentos biolégicos (como la clorofila, la melanina y la
hemoglobina), el adenosin trifosfato o trifosfato de adenosina (ATP), los azlcares, los

aminodcidos, asi como las bases nitrogenadas (adenina, guanina, citosina, timina y uracilo)
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las cuales forman parte de los acidos nucleicos como el ADN, ARN (Figura 2). Sin
embargo, las biomoléculas centrales para los seres vivos son el ADN (acido
desoxibonucleico), el cual se encarga de almacenar la informacion genética (dicha
informacidn se expresa en proteinas) y el ARN (acido ribonucleico) que es un eslabén entre
el ADN vy las proteinas debido a que lleva la informacion genética guardada en el ADN a la

magquinaria molecular para la sintesis de proteinas (Negron Mendoza et al., 2018).
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N — Y
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Uraclio . Timina .
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,L:_ Columnas de J
B ©° aztcar-fosfato R
Bases Bases
del ARN del ADN
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Acido ribunociéico Acido desoxirribonucieico

Figura 2. Estructura del ADN ARN

Imagen obtenida de: https://biologia.literaturamagica.net/acidos-nucleicos-adn-y-arn/

Como menciona Negron Mendoza (2018), un problema crucial para los estudios del
origen de la vida, es la especulacion y comprobacion de que los primeros organismos
contenian proteinas 0 ARN, o ambas. El descubrimiento de la actividad catalitica del ARN
en ciertas moléculas es un indicio de que el ARN pudo funcionar también como proteina, lo
cual de ser cierto implicaria que los primeros organismos estaban formados de ARN y con
el tiempo la vida cambiaria a ADN y proteinas que son capaces de llevar a cabo el

almacenamiento de la informacion genética y catalisis de forma mas precisa. A ésta
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hipotesis se le conoce como “El mundo del ARN” y fue propuesta por Gilbert (1986), dice
que los primeros polimeros de proto-ARN pudieron estar formados sélo de nucleobases de
purina (adenina, guanina). Por lo anterior, las purinas y en particular la adenina son de

especial interés para los estudios sobre quimica prebiotica.

4.2 Sintesis prebiotica de la adenina

La adenina es una base nitrogenada que forma parte de los bloques constructores tanto de
ADN como de ARN, estos bloques constructores se conocen como nucledtidos y estan

formados por un grupo fosfato, una azlcar y una base nitrogenada (Figura 3).

. NH,
Nucleotido
N T
£ > s N
Grupo fosfato N J
T N e N -':_ -
O P 0 Base nitrogenada
ACenina
o guATINA

citosima
timina (ADN)
uracilo (AKN]

Figura 3. Nucleétido.

Son los bloques constructores del cédigo genético (ARN/ADN) que forma parte de todas
las formas de vida en la Tierra. La adenina es una base nitrogenada que se encuentra en
algunos nucledtidos de una cadena de ARN/ADN y por lo tanto es uno de los objetivos

importantes en los estudios de quimica prebidtica. Figura hecha con el programa: ChemDraw
Professional program.

Una caracteristica interesante de la adenina, es que 5 moléculas de cianuro de

hidrogeno (HCN) podrian formar una molécula de adenina, ya que estd compuesta por 3
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hidrégenos (H), 5 carbonos (C) y 5 nitrégenos (N) en una configuracion de dos anillos
unidos (un pentadgono y un hexagono) con enlaces simples (—) y enlaces dobles (=)
conjugados (ver figura 3), la molécula que se muestra como ejemplo de base nitrogenada
corresponde a la configuracion de la adenina). Como se menciona en la seccién 4.1,
trabajos tedricos y experimentales han demostrado que el acido cianhidrico (HCN) era una
molécula clave para la formacion de compuestos de importancia prebidtica, entre los cuales
se encuentra la adenina y sus posibles precursores (p.e. Mizutani et al., 1975; Ferris et al.,
1978a; Voet and Schwartz, 1983; Ferris and Hagan, 1984; Kikuchi et al., 2000; Glaser et
al., 2007; Colin-Garcia et al., 2009; Jung and Choe, 2013; de la Fuente et al., 2014; Nandi
et al., 2018).

Oré y Kimball (1961) fueron los primeros en reportar la sintesis abidtica de adenina,
ellos lograron obtener un rendimiento de adenina del 0.5% despues de calentar por varios
dias una disolucion de HCN (>1.0 M) a 70°C. Desde entonces se han realizado numerosos
experimentos logrando la sintesis abidtica de adenina a partir de la polimerizacion del HCN
bajo distintas condiciones. Ferris y colaboradores (1978b) detectaron 0.04% de adenina a
partir de 1M de NH4CN manteniéndolo en la oscuridad a temperatura ambiente durante 4-
12 meses. Otro ejemplo particularmente sorprendente fue el realizado por Levy y
colaboradores (2000) quienes detectaron 0.035-0.04% de adenina a partir de una disolucién
de HCN amoniacal congelada por 25 afios a las temperaturas de -20°C y -78°C simulando
procesos sintéticos prebioticos en la luna de Japiter llamada Europa. Por otro lado, un
experimento de interés para este estudio, fue el realizado por Barks y colaboradores en
(2010), esto es por que lograron aumentar 15 veces el rendimiento de adenina al usar como
fuente de energia la radiacion ultravioleta (alrededor de 254 nm) de una lampara de
mercurio, ellos calentaron una solucion de formamida a 130°C durante 48 horas, los
experimentos los realizaron con y sin radiacion ultravioleta, ademas utilizaron los
catalizadores pirofosfato de sodio (NasP,07) y carbonato de calcio (CaCOg3) que también
fueron importantes para aumentar el rendimiento, el resultado fue que obtuvieron 20 mg de
adenina por gramo de formamida sin radiacion ultravioleta y con la lampara obtuvieron 300
mg de adenina por gramo de formamida, ademdas lograron detectar otros productos

intermedios como diaminomaleonitrilo (DAMN), diaminofumaronitrilo (DAFN), 4-
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aminoimidazole-5-carbonitrilo (AICN), 4-aminoimidazol-5-carboximida (AICA) asi como
purina, hipoxantina y guanina.

Experimentalmente es dificil conocer los mecanismos que hay en una reaccion
quimica, sobre todo en una reaccion donde intervienen varios pasos como es el caso de la
sintesis de adenina. Sin embargo, es posible obtener pistas debido a los productos
intermedios detectados en un experimento y a partir de ahi construir posibles rutas de
sintesis como sucedi6 con el experimento de Barks y colaboradores (2010). La Figura 4
muestra la propuesta de Barks del camino que puede seguir la sintesis de purinas (purina,
adenina, hipoxantina y guanina) a partir de formamida.

H
NC oy NZ N
e X, — T
NC N
6a purine
/ 4 DMN Sa DAFN \ NHP
: 2
H ' = M
o Y, N

o
Q by 5 HNC+H;0 » HNO_N 7 LH“‘N N‘;>

H’G"NH;- H CKN HCMN+HZO | 4 b adenine
! 3 NC” N o
1 2 5b ! AICN H
formamide i HM N

H
HEN/LKI/':N} 6c hypnxanthme
e 0
HaM H
5c AICA Tﬂ\ JI N}
s
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Figura 4. Rutas de produccién de nucleobases de purina a partir de formamida

La energia de inicio se da en forma de calor y/o radiacion ultravioleta, esta energia inicial
provoca un cambio en la estructura de la formamida convirtiéndose en acido formamidico
(2), que luego se convierte en acido cianhidrico y/o isocianuro de hidrégeno y agua (3). Se
cree que las transformaciones térmicas o fotoquimicas generan los reactivos intermedios:
diaminomaleonitrilo (DAMN, 4), diaminofumaronitrilo (DAFN, 5a), aminoimidazole-
carbonitrilo (AICN, 5b) y aminoimidazol-carboxamida (AICA, 5c). Estos intermedios
reaccionan aun mas para formar nucleobases de purina que incluyen: purina (6a), adenina
(6b), hipoxantina (6c) y guanina (6d). Imagen e informacién reportada en Barks et al., 2010
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En el caso de la sintesis abiotica de la adenina y otras nucleobases, se han detectado
algunas moléculas intermedias como: aminomaleononitrilo (AMN), diaminomaleonitrilo
(DAMN), diaminofumaronitrilo (DAFN), aminoimidazol-carbonitrilo (AICN), 4-
aminoimidazol-5-carboximida (AICA), entre otras, en diversas condiciones de laboratorio
(p.e. Ferris and Orgel, 1966; Barks et al., 2010; Ferus et al., 2015). Por su parte, Ferris y
Orgel (1966) fueron los primeros en proponer algunas de estas moléculas como una
secuencia de pasos (ruta) mas plausible para la sintesis prebidtica de adenina y otras
moléculas heterociclicas. Debido a la dificultad de conocer los mecanismos de reaccion por
medio de técnicas experimentales de una reaccion quimica (por ejemplo los estados de
transicion), otros grupos han estudiado los mecanismos de reaccion de esta misma ruta
utilizando metodos y herramientas de quimica computacional (p.e. Glaser et al., 2007; Roy
et al., 2007; Jeilani et al., 2013; Szabla et al., 2014b; Nandi et al., 2018), (en la seccidn

5.4.1 se explica con més detalle estos métodos).

4.2.1 Diaminomaleonitrilo (DAMN)

La molécula DAMN es un tetramero de acido cianhidrico (HCN) producido por
polimerizacién de HCN (p.e. Yamada and Fukutome, 1968; Szabla et al., 2014a; Nandi et
al., 2018; Ruiz-Bermejo et al., 2019). En muchos estudios tedricos y experimentales se
considera una molécula de partida para la quimica prebiotica (p.e. Glaser et al., 2007). Una
de sus caracteristicas relevantes es que se trata del tetramero mas estable del HCN (p.e.
Sanchez et al., 1967; Ferris and Edelson, 2002; Jeilani et al., 2016; Ruiz-Bermejo et al.,
2019).

4.2.2 Diaminofumaronitrilo (DAFN)

La molécula DAFN también conocida como trans-DAMN, es un isémero del
diaminomaleonitrilo, también conocido como cis-DAMN (p.e. Boulanger et al., 2013), que
puede formarse por isomerizacién cis-trans fotoinducida del DAMN, esto es debido a que
la absorcion de un foton ultravioleta en los enlaces (C=C) de la molécula DAMN se
convierte en movimiento, lo cual provoca una rotacion en los carbonos centrales y entonces
la molécula DAMN adquiere la configuracion geométrica de la molécula DAFN (p.e.

Szabla et al., 2014a). Mediante estudios estructurales por métodos espectroscdpicos y de
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difraccion de rayos X, Yamada et al. (1968) corroboraron los experimentos de Ferris y
Orgel (1966) de tal forma que demostraron que la primera molécula que se forma a partir
del DAMN es el isbmero DAFN, esto lo consiguieron al irradiar durante 7.5 horas una
disolucion 0.02 M de diaminomaleonitrilo en acetonitrilo a 25°C con una lampara de
mercurio que emite desde 295 nm hasta 335 nm.

4.2.3 4-aminoimidazol-5-carbonitrilo (AICN)

El AICN es otro tetrdmero del HCN, se considera que es una molécula precursora de
la adenina, grupos experimentales han demostrado que la adicion de HCN al AICN podria
ser una posible ruta térmica hacia la adenina (p.e. Sanchez et al., 1968b). Ferris y Orgel
(1966) descubrieron que el AICN puede sintetizarse foto quimicamente a partir del DAMN,
en dicho trabajo irradiaron con una lampara que emite principalmente alrededor de 350 nm
una disolucion acuosa de DAMN (10 M) a una temperatura de 25°C, donde obtuvieron un
rendimiento de AICN entre el 77 y el 82%.

Algunos estudios que utilizan herramientas de quimica computacional proponen
modelos moleculares para los mecanismos por los que se puede formar adenina a partir de
AICN. Glaser et al. (2007) exploran la sintesis de adenina en el medio interestelar
estudiando los mecanismos prebidticos de formacion del anillo de pirimidina de
pentameros monociclicos de HCN en fase gaseosa, mediante la teoria de la estructura
electronica ab initio. De igual forma, Roy y sus colaboradores (2007) analizan de forma
tedrica la sintesis de adenina bajo condiciones prebioticas, sin embargo, una cosa
interesante de éste trabajo para nuestro estudio, es que ellos analizan la transicion de AICN
hacia adenina, y proponen varios perfiles de reaccion donde se contempla una molécula
adicional de HCN asi como una o dos moléculas de agua (H,O) o amoniaco (NH3) como
moléculas catalizadoras, tanto para fase gaseosa como para un ambiente acuoso, tal como
puede observarse en la Figura 5. Ellos consideran que este es el paso clave y limitante en la
ruta general de formacién de adenina a partir de HCN.

En este estudio se obtuvieron del trabajo de Roy et al. (2007) las geometrias de los
reactivos y de los productos de la barrera mas alta de los perfiles de reaccién de la figura 4a
(para nuestros calculos de la constante de reaccion k de la parte de AICN hacia adenina),
sin embargo, hicimos nuestras propias optimizaciones y ademas contemplamos un caso no

estudiado en el articulo de Roy et al.
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Figura 5. Perfiles de reaccién para la formacion de adenina a partir de AICN y HCN

En fase gaseosa y con solvatacidon en agua, con agua como molécula catalitica explicita
(fase gaseosa frente a solvatacion de agua simulada). Las dos moléculas de H,O facilitan
un "relevo de protones" al formar un "circuito" unido por H para la transferencia de
protones en un estado de transicién de seis miembros. Las lineas punteadas representan
enlaces parciales en complejos o estados de transicidn. Las comparaciones con los perfiles
de la fase gaseosa muestran hasta qué punto la solvatacién simulada en agua reduce la
barrera electrostaticamente. 6-31G* y en 6-311G** son los métodos usados para las
simulaciones. Imagen e informacién reportadas en Roy et. al. (2007).

A pesar de los grandes esfuerzos, la sintesis abiotica de la adenina en condiciones
prebidticas continda siendo un tema de frontera, debido a la gran relevancia de esta
molécula en el origen de los seres vivos. Casi todas las sintesis de compuestos prebidticos,
incluidas las de adenina, han sido cuestionadas sobre la base de que tratan con modelos
idealizados simples e ignoran la complejidad de entornos prebioticos realistas (Orgel,
2004), por lo que son necesarios mas analisis (tedricos y experimentales) que contemplen

condiciones mas cercanas a los ambientes en los que se pudieron producir, ademas de

23

uoneA|os jIng yim (jowyjedy) ABiaug aAne|sy



considerar las condiciones en otros entornos ademas del de la Tierra prebidtica como son:

medio interestelar, cometas, lunas y exoplanetas.

4.3 Interaccion de la radiacion ultravioleta (UV) con
moléculas de importancia biologica

La radiacion ultravioleta (UV) es conocida por inhibir la fotosintesis, inducir dafio en ADN
y causar dafios en una amplia variedad de lipidos. En particular la radiaciéon ultravioleta
entre 200 y 300 nm se considera energéticamente dafiina para muchos sistemas biologicos
(p.e. Dartnell, 2011; Gomez-Tejedor and Fuss, 2012). Por otro lado, la radiacion
ultravioleta también se considera como una de las fuentes de energia en la Tierra primitiva
para la sintesis de muchos compuestos bioguimicos y por lo tanto esencial para procesos de
biogénesis (Buccino , 2006).

La espectroscopia UV-Vis (p.e. Forster, 2004; Perkampus, 2013) se utiliza para medir
la cantidad de radiacion absorbida o transmitida a través de una muestra dependiendo de la
longitud de onda. Comunmente sirve para determinar cuantitativamente diferentes analitos,
tales como: iones de metales de transicion, compuestos organicos altamente conjugados asi
como macromoléculas bioldgicas. Esta técnica es utilizada de manera complementaria a la
espectroscopia de fluorescencia. La fluorescencia se presenta debido a las transiciones
electronicas en una muestra (analito) al ser irradiada por una fuente de luz visible o luz UV,
dichas transiciones van desde un estado excitado al estado basal de la muestra que se esta
analizado, mientras que en la espectroscopia UV-Vis, las transiciones ocurren de un estado
basal a otro excitado (p.e. Liu et al., 2013). De esta manera, cuando el analito que se quiere
caracterizar absorbe luz con longitudes de onda A entre 100 y 700 nm, pueden ocurrir las
transiciones electrénicas que se listan mas adelante y que se pueden observar de manera
mas didactica en la Figura 6, de tal forma que un electron que se encuentra en su estado
basal pasa a otro orbital vacio, liberando el exceso de energia en forma de calor (conversion
interna), o en fotones de menor longitud de onda (fluorescencia y fosforescencia). La
diferencia de energia entre el estado base y el estado excitado varian entre los diversos
orbitales y esta se puede representar mediante un espectro de absorcién en funcion de la

longitud de onda.
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Las bandas del espectro UV son bandas anchas, esto se debe a que se incluye la
estructura fina de las transiciones vibracionales y rotacionales que son de menor energia
que las transiciones electronicas entre orbitales (p.e. Perkampus, 2013). Como se explicé en
el parrafo anterior, dependiendo de la longitud de onda a la que se irradié una muestra, en la
espectroscopia UV-Vis es posible observar 3 tipos de transiciones electronicas:

1. Transiciones de electrones entre orbitales moleculares o, «, y n.
2. Transiciones de electrones entre orbitales atomicos "d" y/o "f*
3. Transiciones de transferencia de carga.

A continuacién se describen cada una de las transiciones asi como las longitudes de onda

de los fotones que las provocan:

Transiciones ¢----c*

A <150 nm

Este tipo de transiciones se dan sobre todo en hidrocarburos que Unicamente poseen
enlaces sigma (C-H) 6 (C-C).

Transiciones n----c*
150 nm < A <200 nm (UV lejano)
Estas transiciones corresponden a hidrocarburos que poseen atomos con pares de

electrones no compartidos (electrones de no enlace).

Transiciones n---x (visible) y m---n* (UV lejano y cercano)

200nm < A < 700 nm

La mayoria de las aplicaciones UV-Vis, estan basadas en transiciones que ocurren en
esta Ultima zona. Se requiere gque las especies involucradas aporten un sistema de electrones
7 (grupos cromoforos: compuestos con insaturaciones, sistemas aromaticos multiciclicos

etc.)
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Figura 6. Transiciones electronicas entre orbitales moleculares.

Las transiciones electrdnicas ocurren debido a la interaccidon con radiacion UV-Vis (100-
700 nm), desde los orbitales enlazantes (o y i) y de no enlace (n) hacia los orbitales de
anti enlace (m* y o*).

Existen grupos funcionales en moléculas organicas que absorben en el UV, estos
grupos llamados “cromdforos” son responsable de la absorcion en el UV-Vis, los
principales grupos croméforos son (p.e. Picollo et al., 2019):

Sistemas aromaticos

Grupo carbonilo (N = 0)

Grupo imino (C=N)

Grupo diazo (N =N)

Nitro y enlazante (C—Y) (donde Y es un dtomo con pares libres de electrones)

Las moléculas que forman parte de la ruta de sintesis de adenina estudiada en este
trabajo (HCN, DAMN, DAFN, AICN y adenina) contienen uno o varios de estos grupos
cromoforos Figura 7. Lo anterior, en cierta forma asegura que estas moléculas al estar
expuestas a radiacion ultravioleta habria interaccion entre los electrones de los grupos

funcionales y los fotones ultravioleta.
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Figura 7. Estructura de las moléculas de la ruta de sintesis de adenina

Para las moléculas diaminomaleonitrilo (DAMN) y diaminofumaronitrilo (DAFN),
algunos estudios por ejemplo Szabla y colaboradores (2014) consideran que la interaccion
con la radiacion UV se da en los dobles enlaces de los carbonos centrales C(5)=C(6) para
DAMN y C(8)=C(9) para DAFN. La estructura de la molécula aminoimidazol-carbonitrilo

(AICN) tiene una anillo con enlaces simples y dobles conjugados.

4.4 Caracteristicas de las estrellas enanas M

Las estrellas M de la secuencia principal son conocidas como enanas M (en inglés M
dwarfs) o enanas rojas, se trata de estrellas relativamente frias, cuyas temperaturas efectivas
(Teff) se encuentran entre 2400 Ky 3900 K (p.e. Buccino et al., 2007). Este tipo de estrellas
tienen baja masa, Baraffe y Chabrier en (1996) al derivar su relacion clase-masa obtuvieron
un rango de masas alrededor de 0.075 < M_,/M_ < 0.6, que corresponde al rango espectral
MO-M0.

El tiempo de vida de una estrella en la secuencia principal (diagrama H-R) depende
del tiempo que tarda en convertir el hidrogeno de su ndcleo en helio. Laughlin y
colaboradores (1997) establecieron a partir de la relacion masa-luminosidad de estrellas de

la secuencia principal, que la escala de tiempo en la que estrellas de baja masa convierten
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hidrégeno en helio, es alrededor de 1 x 10" afios. La longevidad de las enanas M se debe a
que tienen interiores totalmente o mayoritariamente convectivos (Figura 8), en palabras de
Laughlin y colaboradores (1997) “El mantenimiento de la conveccion completa impide el
desarrollo de grandes gradientes de composicion y permite a la estrella construir una gran
fraccion de masa de helio”. De lo anterior, se desprende que el tiempo de vida de una
estrella de 0.1 M sea al menos 100 veces el tiempo de vida del Sol, por lo que una estrella
de 0.1 M, quemara hidrégeno en helio durante 12 billones de afios, lo cual corresponde
aproximadamente a 10° vidas solares, mientras que una estrella tipica similar al Sol

utilizaré sélo el 10% de su combustible nuclear (Shields et al., 2016a).

Figura 8. Interior de estrella enana roja

Concepcidn artistica del interior convectivo de una estrella enana roja. En la esquina

inferior derecha, se muestra la imagen real en rayos-X de la enana roja GJ 3253. Crédito de
imagen: X-ray: NASA/CXC/Keele Univ./N. Wright et al; Optical: DSS
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Por otro lado, al comparar el flujo del Sol con el de dos tipos (extremos) espectrales
de estrellas M, tal como lo hacen en Buccino et al., (2007), se tiene lo siguiente:

Para una estrella enana M de tipo espectral MO V:

. En el visible (entre 400 nmy 700 nm) su flujo es 1.9 % del flujo solar

. En la banda infrarroja su flujo es 16% del flujo solar.

Para una estrella enana M de tipo espectral M9 V:

. En el visible tiene un flujo de 1.4 x 10™* % del flujo solar
. En la banda infrarroja tiene un flujo del 0.13 % del flujo solar

Respecto a la emision ultravioleta (entre 91 y 350 nm), la emisién proviene
principalmente de la fotdsfera y la cromdsfera estelar. En general, las estrellas cuando son
jovenes tienen una emision de su cromosfera mayor en el UV, esto se debe a que las
estrellas jovenes rotan mas rapido que estrellas del mismo tipo espectral pero mas viejas, un
ejemplo es el Sol joven que rotaba 10 veces mas rapido que en la actualidad. Esta
caracteristica de rapida rotacion en estrellas jovenes de tipo solar hace que se formen
vigorosos dinamos magnetohidrodindmicos, lo cual provoca fuertes emisiones coronales
(rayos X) asi como emisiones (FUV-UV) de la region de transicion/cromosférica hasta
varios cientos de veces mas fuertes que el Sol actual (Guinan and Engle, 2008).

Las estrellas enanas M pueden presentar eventos muy activos que pueden ir de
segundos a horas en los cuales se pueden producir altos flujos de rayos X y UV entre 0.1y
100 nm (p.e. Neves Ribeiro do Amaral et al., 2022; Ribas et al., 2005). Dada la baja
luminosidad de las enanas rojas, estos eventos tienen mayor contraste que en estrellas FGK.
Por otro lado su duracion puede ser mayor que en estrellas de tipo solar (West et al.2008).

Como parte de esta actividad, las estrellas M presentan fulguraciones o sUper
fulguraciones (en inglés llamadas: flares), que son emisiones de energia repentinas e

impredecibles, donde pueden emitir hasta 10* ergs entre los 332 y 398 nm (Hawley et al.,
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2014), mientras que las super fulguraciones observadas en estrellas G tienen energias de
10 ergs en esta misma banda (Schaefer et al., 2000).

4.5 Habitabilidad planetaria

El término “habitabilidad” es un concepto importante para distintas disciplinas, entre las
que se encuentran: las geociencias, las ciencias planetarias y la astrobiologia, dicho término
ha sido objeto de discusién en los ultimos 40 afios, siendo abordado desde dos puntos de
vista: el de la ecologia y el de la astrobiologia. El significado de la palabra “habitabilidad”
se refiere a las condiciones, cualidades o estado del habitat (p.e. Méndez et al., 2021). En la
revision sobre “habitabilidad” que realizaron Cockell y colaboradores en (2016) adoptan
una definicion binaria de “habitabilidad” y “ambiente habitable” definiéndolo como “la
capacidad de un entorno para soportar la actividad de al menos un organismo conocido”.

No obstante, el tratar de establecer una definicion de habitabilidad ha sido una tarea
complicada. Tomando en cuenta el tnico ejemplo conocido de planeta en el que se ha dado
el fenomeno de la vida (la Tierra), debe considerarse que la vida en la Tierra no ha tenido
una distribucién homogenea, tanto por la variedad de entornos como a los cambios que ha
sufrido la vida misma a través del tiempo desde que aparecié (E6n arqueano). Por lo tanto,
la vida ha estado expuesta a una amplia variedad de condiciones ambientales. Por otro lado,
desde un punto de vista astrobioldgico, no necesariamente los modelos de habitabilidad
desarrollados desde un punto de vista de la ecologia son aplicables para la Astrobiologia y
por tanto deban referirse a si un ambiente es habitable o0 no (Méndez et al., 2021). En éste
sentido, un planeta entero en comparacion con la Tierra, podria ser capaz de albergar una
diversidad de organismos o biomasa mayor (p.e Schulze-Makuch et al., 2020), mientras que
en otros planetas con ambientes considerados habitables, no se haya podido desarrollar la
vida. Por lo tanto, aunque pueda parecer extrafio el desacoplar el concepto de
“habitabilidad” con la “presencia de vida”, es de mucha utilidad para el estudio de la
habitabilidad en otros cuerpos planetarios (planetas, satelites), tal como es sefialado en
Cockell et al. (2016).

Un punto que se menciona en el analisis de Cockell, es que para formar moléculas

esenciales para originar la vida, se necesita tener una variedad de condiciones (fisicas y

30



quimicas) mas amplia que las que son necesarias para la habitabilidad, de tal forma que las
condiciones que se requieren para originar la vida, son un sub conjunto de las condiciones
para la habitabilidad. Una consecuencia de esto, es que la formacion de vida a partir de la
materia inerte (abiogénesis) pasaria por un cuello de botella en las condiciones de
habitabilidad (Figura 9), un ejemplo de ello son las altas temperaturas que se producen por
los impactos y por descargas eléctricas, que fueron claves para la formacion de

aminoacidos a partir de otros compuestos.

Representacion en 2D de las
condiciones fisicas y quimicas

Condiciones para la
produccion de los bloques
constructores de la vida

TIEMPO

Cuello de botella
para la
habitabilidad

Condiciones para
la abiogénesis

Condiciones bajo las
cuales toda la vida
conocida puede estar
activa

Imagen editada de Cockell et. al., 2016

Figura 9. Cuello de botella para la habitabilidad.

La imagen muestra que las condiciones fisicas y quimicas que se necesitan para producir
los llamados “bloques constructores de la vida” son mas amplias que las condiciones para
la abiogénesis, que se supone que son mas estrechas que el espacio fisico y quimico total
gue puede ocupar toda la vida para estar activa.

Para fines de éste trabajo se usara la definicion de “planeta potencialmente habitable”

(PPH) como un planeta que tiene las condiciones para que pueda emerger la vida. Debido a
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las grandes distancias, es dificil determinar la habitabilidad de planetas que orbitan otras
estrellas, sin embargo, es posible restringir la potencial habitabilidad de un exoplaneta a
aquellas caracteristicas que puedan ser detectables. Una forma en que muchos estudios lo
hacen, es analizando las caracteristicas de la Tierra como si se tratara de un exoplaneta.
Segura en (2010) hace un compendio de los estudios que consideran a la Tierra desde ese
punto de vista. Para el proposito de éste trabajo, partiremos desde esta perspectiva para
considerar las posibles caracteristicas de PPH alrededor de otras estrellas (p.e. Catanzarite
et al., 2006; Scalo et al., 2007; Segura, 2010; Kopparapu et al., 2013, 2020), por lo tanto las
caracteristicas que definen a un PPH son las siguientes:
1. En cuanto a composicion, se consideran planetas de tipo terrestre, los cuales se definen
como planetas de tipo rocoso, que se componen de un nacleo de hierro y con un manto de
silicatos.
2. Puesto que en general, la vida se vincula a la presencia de agua liquida, otro de los
parametros de potencial habitabilidad, es que la distancia a su estrella debe ser tal que le
permita al planeta tener agua liquida sobre su superficie, es decir, que se encuentre dentro
de la zona habitable (ZH) de la estrella. En la seccion 4.5.1 se describe con mas detalle lo
que se entiende por ZH.
3. Que tenga una atmoésfera lo suficientemente densa que contenga gases de efecto
invernadero que le permitan retener parte del calor de su estrella y la presion suficiente para
tener agua liquida sobre la superficie. En la seccion 4.5.4 se profundiza un poco mas sobre
las composiciones atmosféricas.
4. Para la masa se considera entre 1 y 10 masas terrestres (M), este intervalo de masa en
planetas potencialmente habitables permite al planeta tener actividad tectdnica y retener
una atmosfera con las caracteristicas que se indican arriba.

Respecto a los limites de los tamafios de los planetas rocosos, los modelos de interiores
de exoplanetas muestran que sus limites estan alrededor de 2 radios terrestres (2 Rg) (p.e.
Seager et al., 2007; Zeng and Sasselov, 2013; Unterborn et al., 2023). Por otro lado, las
observaciones del telescopio Kepler muestran que hay una brecha en los radios de los
exoplanetas detectados, a partir de esto, se ha establecido un limite superior para los radios

de las llamadas “supertierras” en torno a 1.6 Re (p.e. Rogers, 2015; Fulton et al., 2017;
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Lozovsky et al., 2018), sin embargo, este limite podria estar en funcién de la masa de la
estrella anfitriona asi como de su edad (p.e. Berger et al., 2020; Petigura et al., 2022).

4.5.1 Definicion de zona habitable (ZH)

Del capitulo anterior, resalta que uno de los factores centrales para considerar las
caracteristicas de habitabilidad en exoplanetas, es la presencia de agua liquida en la
superficie de dicho planeta. Kasting y colaboradores (1993) consideran una zona habitable
(ZH) de agua liquida delimitada por dos bordes, donde el borde interior se define por la
pérdida de agua. Esta pérdida de agua se da mediante una serie de procesos que comienzan
por un efecto invernadero desbocado, en el cual gases de efecto invernadero (como el CO,,
CH, y H,0) en la atmosfera del planeta aumentan la temperatura del planeta provocando
que el agua que se encuentra en la superficie se evapore, el agua al ser una molécula de
efecto invernadero aumenta aun mas la temperatura (p.e. Segura, 2010). Esto hace que se
evapore mas agua y que parte de ella pase a capas mas altas de la atmdsfera en donde es
fotolizada debido a la radiacion X y UV proveniente de la estrella anfitriona, al final el
hidrogeno se escapa de la atmosfera (p.e. Neves Ribeiro do Amaral et al., 2022).

Por otro lado, el borde exterior de la ZH esta determinado por la formacion de nubes
de CO,, las cuales enfrian la superficie del planeta aumentando su albedo y reduciendo la
tasa convectiva. Se estima que la anchura de la zona habitable a partir de esta definicion
para el sistema solar se encuentra entre 0.95 y 1.67 UA (Kopparapu et al., 2013). En la
Figura 10 se puede observar que para estrellas con temperaturas efectivas menores a 5000 k
(grados kelvin), su ZH se encuentra a una distancia menor a una unidad astrondémica, para
estrellas tipo espectral M, la distancia de la ZH es aun mas cercana a su estrella

aproximadamente < 0.3 ua.
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ZH DE ESTRELLAS DE LA SECUENCIA PRINCIPAL

Hot Zone Warm ‘Habitable’ Zone Cold Zone

5000 |
Temperatura |

Distancia (ua)

Figura 10. Zona habitable (ZH)

La franja verde claro (warm ‘habitable’ zone) representa la zona habitable segun la
temperatura efectiva y el tipo espectral de estrellas de la secuencia principal. La distancia
esta en unidades astronémica (ua).

4.5.2 Planetas habitables alrededor de estrellas enanas M

Para la basqueda de PPH, se requiere que la estrella anfitriona permanezca en la secuencia
principal al menos 2 mil millones de afios, es decir, que permanezca estable el suficiente
tiempo para que la vida pueda surgir, por lo tanto, dentro de los objetivos de busqueda se
consideran solamente aquellas estrellas de tipos espectrales F, G, K y M de la secuencia
principal. En particular, las estrellas enanas M son objeto de un gran interés en el estudio de
exoplanetas potencialmente habitables por varias razones, uno de los motivos es que son las
estrellas mas abundantes en nuestra galaxia, que a pesar de su baja masa, representan
alrededor del 70% de todas las estrellas en la galaxia (p.e Reid et al., 1997; Bochanski et
al., 2010; Shields et al., 2016b). Por otro lado, debido a que tienen menor luminosidad es
posible identificar planetas que las orbiten que sean de baja masa y con probabilidad de ser
de tipo terrestre (Shields et al., 2016b). Algunos estudios como los realizados por Ballard y
Johson (2016) reportan que la mitad de las enanas M observadas con Kepler estan rodeadas

de sistemas de alta multiplicidad con cinco o mas planetas en oOrbitas coplanares, por lo
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tanto, es probable que estrellas de este tipo hospeden planetas de baja masa que puedan
clasificarse como Tierras (entre 1 y 1.5 R@), super-Tierras 0 minineptunos (entre 1.5y 2
Ra), y es probable que haya, en promedio, mas de dos planetas orbitando cualquier estrella
enana M individual (Tuomi et al., 2019). En Dressing y Charboneou (2015) se encontrd que
habia para cada enana M (para periodos orbitales menores a 50 dias), 0.56%0:3¢ planetas
tipo Tierra y 0.4673:5Z planetas tipo stper-Tierras, y para periodos mas cortos de 200 dias
calcularon una tasa acumulada de 2.5 + 0.2 planetas con radios entre 1 y 4 Rg por enana
M. Ademas, en Dressing y Charboneou se estimé que la tasa de aparicion para planetas del
tamafio de la Tierra dentro de la zona habitable de una estrella enana M es de 0.16*5:37.

El papel que juega la actividad magneética de estrellas jovenes y en enanas M sobre
la habitabilidad planetaria, asi como la forma en que puede afectar la dindmica atmosférica
y los procesos bioldgicos es un area de continua investigacion (Buccino et al. 2006; Tarter,
et al. 2007; Shields, et al. 2016). En particular, tal como se sefiala en France y
colaboradores (2013) “El comportamiento espectral y temporal de las estrellas que albergan
exoplanetas, es una aportacion fundamental para los modelos de la quimica y la evolucion
de las atmdsferas planetarias donde los fotones ultravioleta influyen en los perfiles de
temperatura atmosfeérica y en la produccion de posibles biomarcadores en planetas similares
a la Tierra alrededor de estas estrellas”. Por otro lado, en un estudio reciente con
simulaciones numeéricas realizado por Neves-Riveiro do Amaral et al. en (2022), se calcula
coémo se puede afectar la habitabilidad de planetas tipo terrestres que contienen entre 1y 10
océanos terrestres y que orbitan estrellas enanas M activas. Entre sus resultados se
encuentra que el aumento de la radiacién X y UV emitida por las fulguraciones de estrellas
enanas M, puede remover arriba de 2 0 mas océanos terrestres, esto muestra que es de suma
importancia el estudio de la habitabilidad alrededor de estrellas enanas M, para la

caracterizacion de PPH que orbiten este tipo de estrellas.
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4.5.3 Caracteristicas de la Tierra joven
El edn arqueano es de particular interés para este trabajo, puesto que se asocia al
surgimiento de los primeros seres vivos asi como a la etapa prebiotica que precedié a tal
evento, por lo tanto, es importante conocer las condiciones ambientales (temperatura,
radiacion, composicion atmosférica etc) que rodearon el surgimiento de la vida.

La Tierra en escala temporal se divide en 4 eones: el edn hadico también conocido
como hadeico o hadeano su duracion se estima desde la formacion de la Tierra hace
aproximadamente 4600 millones de afios (4.6 Ga) hasta hace 3800 millones de afios (3.8
Ga). El e6n arqueano también conocido como Arcaico o Arqueozoico, cuya duracion se
estima entre hace 3.8 Ga hasta hace 2.5 Ga aproximadamente. El edn proterozoico de 2.5
Ga a 541 £ 1 millon de afos. Por ultimo el edn fanerozoico que inicia 542 + 1 millon de
afios y se extiende hasta nuestros dias (p.e. Kirk, 2007). Cada uno de estos eones tiene
caracteristicas distintivas y a su vez estan divididos en eras como puede observarse en la
Figura 11. Las primeras rocas sedimentarias y volcanicas bien conservadas son del eon
arqueano y proporcionan informacion sobre la composicion atmosférica, el clima y vida
(p.e Catling and Zahnle, 2020). Estas caracteristicas no estan disponibles para el eon

hadeano que generalmente carece de este tipo de rocas.

36



Millions
Eon Era of years
ago
& Cenozoic 66 i Numerous Phanerozoic I
‘g Mesozoic j\.\ events in biological
) 250 —| WS evolution and climate o
“C’ ) 1y PN change (e.g., 235
< Paleozoic /.’. a glaciations) not shown g E 2
o : o =]
541 —=—< Ediacaran biota from 571 @ 2 <
& % E‘ ~ Mannoan glaciation 639-50 to 635-6
Neoproterozoic £ g ~ Sturtian glaciation 716-7 to 759 I
R
1000 o
2 -~ Red algae fossils, Canada ~1050
=
Mesoproterozoic o
o w
2 3
8 E
> 1600 © Tappania eukaryotic microfossils, India 1631-1591
09_ g' = likely eukaryotic microfossils, China 1673-25
N
§ ~ Grypania spiralis fossils, Michigan ~1874
Paleoproterozoic
Great Oxidation Event 0, overshoot?
B R ~2.41t02.1-2.0 Ga
= % % - Worldwide glaciations 2.4—2.2 Ga
= * “——Loss of CH, & rise of O,
S 2500 —
= Neoarch
a O % % ~ Glacial rocks, India & Montana w
2800 — =
Rk O |« Glaciation, Pongola, South Africa )
b Q.
Mesoarchean 9 = O
4= S B
c o T @
] 3200 3 ==
@ (=} S =5
S E § > o
< | Paleoarchean _— ; Pilbara, Australia stromatolites = 4 E
[<b]
3600 g Glacial rocks, South Africa §- _S
= Biogenic C isotopes, Greenland .g i
Eoarchean o s L8 s
o < 1 5 F]
2 . . 5 ; C >
4000 - Zircon biogenic C isotopes? > S
= . ’ | | 5]
s < Hadean origin of life 5
= ~4300 o
£ Possible ocean-vaporizing impacts
4500 Moon-forming impact o

Figura 11. Escala del tiempo geoldgico de la Tierra.

Se divide en 4 grandes eones (Hadeano, arqueano, proterozoico y fanerozoico) a su vez
divididos en eras. A la derecha se muestran algunos de los eventos mas importantes. El
eon arqueano (periodo al que se asocia el origen de la vida), con una duracién aproximada
de 1500 millones de afios, ocupa casi un tercio de la edad de la Tierra. Imagen obtenida
de: Catling y Zahnle (2020).
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Existe evidencia que hasta hace 3.2 Ga la Tierra era impactada con relativa frecuencia
(p.e. Lowe and Byerly, 1986), asi como de que hubo un ciclo hidrol6gico que impidié que
la Tierra durante edn arqueano se congelara de manera continua (p.e. Feulner, 2012).

En cuanto a su composicion atmosférica, una caracteristica distintiva de la Tierra
arqueana era la baja concentracion de O, a diferencia de la atmdsfera actual, que contiene,
en volumen seco, 21% de O, 78% de N, 0.9% de Ar, y 0.1% de otros gases. Las
concentraciones de gases de efecto invernadero (mas abundantes que en la actualidad)
fueron suficientes para compensar la radiacion de un Sol menos brillante, se estima que la
luminosidad solar en este momento era aproximadamente un 77% de su luminosidad actual
(Feulner, 2012; p.e. Gough, 1981). El ciclo del carbono sugiere una moderacion del clima
con temperaturas superficiales promedio entre 0° y 40°C, consistentes con glaciaciones
ocasionales.

Bajo condiciones ambientales radicalmente diferentes y sin vida macroscopica y
multicelular, la Tierra joven debié parecerse a algin exoplaneta como los que se han
detectado hoy en dia, sin embargo, en ese momento surgieron los inicios de las reacciones
quimicas que dieron lugar a la formacion de los primeros seres vivos. Por ejemplo, las
cianobacterias (seres foto-autétrofos) eventualmente oxigenaron la atmosfera hace
aproximadamente 2.5 Ga dando paso al edn proterozoico y preparando el escenario para la

vida posterior y compleja, incluyéndonos a nosotros (p.e. Catling and Zahnle, 2020).

4.5.4 Tipos de atmdsferas

La deteccion de mas de 5438 exoplanetas por la NASA (https://exoplanets.nasa.gov/) hasta

la fecha de hoy (08 de junio del 2023), dentro de los cuales se encuentran 1711 supertierras
y 198 se trata de planetas tipo terrestre (la mayoria de estos exoplanetas han sido detectados
por el método de transito), ha dejado claro que existe una gran variedad de planetas en
términos de masa, radio, excentricidad y distancia orbital. Por otro lado, mediante el
telescopio espacial JWST a partir de observaciones de espectroscopia de transmision, ya se
han podido realizar las primeras detecciones de atmosferas de exoplanetas, por ejemplo, se
ha detectado CO; en un exoplaneta gaseoso llamado WASP-39b (Ahrer et al., 2023); para
este mismo exoplaneta se ha detectado otras especies quimicas de importancia para los

seres vivos, como son: Na, H,O, (Ahrer et al., 2023; Alderson et al., 2023; Rustamkulov et
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al., 2023). A partir de estos hallazgos se espera que en un futuro no muy lejano se logre
detectar atmdsferas de exoplanetas tipo terrestre, las cuales proveeran informacion que
ayude a restringir modelos atmosféricos para este tipo de planetas, lo cual conducira a un
mejor entendimiento de sus procesos fisicos y quimicos asi como para interpretar sefiales
de potencial habitabilidad.

Por lo anterior, para el estudio de las atmosferas en exoplanetas de tipo terrestre (y
para explorar su habitabilidad) es de particular interés conocer la composicion atmosférica
de la Tierra durante el edn arqueano (ver seccién 4.5.3), y a partir de esto entender las
condiciones y los procesos que condujeron a la formacién de los primeros seres vivos y que
podrian ocurrir en planetas extrasolares.

La composicion atmosférica de la Tierra ha sufrido muchos cambios desde su
formacion, en la actualidad tiene una atmdsfera oxidante cuya composicion principal es
21% de O, y 78% N, mientras que hace 4 Ga, estudios como el realizado por Kasting y
Catling (2003) sefialan que la atmosfera estaba compuesta principalmente por CO; y Na.
Durante sus primeros mil millones de afos (1 Ga) habria tenido una composicion
probablemente oxidante o al menos débilmente reductora (Kasting 1993), aunque por otro
lado, algunos autores como Tian et al. (2005) sugieren que la atmosfera de la Tierra alguna
vez fue altamente reductora. Incluso si la Tierra nunca poseyo una atmosfera fuertemente
reductora, se sabe que otros planetas y satélites tienen atmdsferas reductoras y actividad
fotoquimica derivada de la interaccién con fotones ultravioleta.

La composicion atmosférica de los planetas rocosos depende del estado de
oxidacion del manto, del estado de oxidacion de la corteza, del escape atmosférico, y de
interacciones de la superficie con su atmosfera, como sucede por ejemplo con el ciclo
“carbonatos-silicatos” (p.e. Kasting and Catling, 2003; Rushby et al., 2018; Ortenzi et al.,
2020; Oosterloo et al., 2021). Es posible que la composicion atmosférica de planetas
extrasolares tengan proporciones variadas de C/O en fase gaseosa, como puede ser el caso
con Wasp-12b, XO-1b y CoRoT-2b (p.e. Rimmer and Rugheimer, 2019). Por lo tanto, para
el propésito de este trabajo se asumié un PPH con una atmésfera dominada por N2-CO,-
H,0O dentro del posible intervalo de composiciones que han sido predichas (en funcion de la
tasa C/O y flujo UV, para una atmdsfera dominada por N;) por los célculos tedricos, como

por ejemplo en Rimmer y Rugheimer (2019).
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V. Metodologia

5.1 Planteamiento del sistema de ecuaciones de la ruta
de sintesis de adenina

En este trabajo se analiza una ruta de sintesis abiotica de adenina (Figura 12) para
estimar el impacto de diferentes ambientes realistas de radiacion ultravioleta (entre 100 y
400 nm) en la formacién de moléculas de importancia prebiotica. La eleccion de la adenina
como objeto de estudio, es porque es una molécula clave en la quimica prebidtica, en las
secciones 4.1y 4.2 se describe con méas detalle su importancia para los seres vivos.

Por otro lado, se eligié una secuencia de cuatro pasos de las rutas sugeridas en la
sintesis de la adenina basandonos en trabajos experimentales y teoricos disponibles (p.e.
Glaser et al., 2007; Roy et al., 2007; Barks et al., 2010; Jeilani et al., 2016; Yadav et al.,
2020). Para determinar el efecto de la radiacion ultravioleta, se aislé (en la medida de lo
posible) la ruta de sintesis elegida de otros efectos, como sustratos o catalizadores, para ello
los pasos iniciales son desencadenados por los fotones ultravioleta. Todos los célculos se
realizaron considerando condiciones estandar de presion y temperatura (P = 1 bary T =
25°C).

Dentro de esta ruta de sintesis se consideraron las moléculas DAFN y AICN como
moléculas intermedias (ver seccion 4.1). EIl criterio para la eleccién de la ruta antes
mencionada fue debido a que en diversos trabajos experimentales han detectado DAMN,
DAFN y AICN en la sintesis de algunas purinas (adenina, guanina, hipoxantina etc). Otro
criterio importante para este trabajo, es que los resultados de Barks y colaboradores (2010)
muestran un mayor rendimiento de adenina al irradiar con una lAmpara de mercurio de 254
nm que sin irradiar. Por otro lado, en investigaciones donde se analizan los mecanismos de
reaccion de DAMN a DAFN, se propone que ese proceso de isomerizacién sélo puede
deberse a la interaccion con fotones ultravioleta (p. e. Szabla et al., 2014a). Por lo anterior,
elegimos al DAMN como molécula de inicio asumiendo que se activaria con radiacion
ultravioleta desencadenando las reacciones de la ruta elegida, ademas, como se menciona

en la seccidon 4.2, DAMN es considerado el oligdmero mas estable del HCN.
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Figura 12. Ruta de sintesis de adenina desencadenada por fotones UV.

Los pasos intermedios se eligieron con base en perfiles propuestos en diversos estudios
cuyas moléculas se han detectado en experimentos previos, estos perfiles se describen en
la seccién 4.2. (R1) corresponde a la fotorreaccion de DAMN a DAFN; (R2) corresponde a
la fotorreacciéon de DAFN a AICN; (R3a y R3b) corresponden a reacciones por procesos
cinéticos de AICN a adenina, en la reaccién R3a AICN reacciona con una molécula de HCN
para formar adenina y en R3b una molécula de AICN reacciona con una molécula de HCN
mientras que una molécula de H,0 funciona como catalizador.

Para el planteamiento de las ecuaciones de la ruta de sintesis de adenina se

consideraron las siguientes reacciones:

DAMN - DAFN (foto isomerizacion) R1
DAFN - AICN (foto ciclacién) R2
AICN + HCN — Adenina (proceso cinético) R3a
AICN + HCN + H,0 — Adenina (proceso cinético) R3b

Cada reaccion (R1, R2 y R3a,b) estd impulsada por un mecanismo determinado. La
reaccion R1, donde DAMN es el reactivo y DAFN el producto se trataria de un proceso de
isomerizacion debido a la absorcion de un foton UV en los carbonos centrales (C = C) de
DAMN (p.e. Yamada and Fukutome, 1968; Ferris and Hagan, 1984; Szabla et al., 2014a).
El caso de la reaccion R2 donde DAFN es un reactivo y AICN es un producto, el

mecanismo de reaccién estaria dado por un proceso de foto ciclacion impulsado por la
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interaccion con un foton UV (p.e. R. Sanchez et al., 1966; Ferris and Hagan, 1984; Glaser
et al., 2007; Roy et al., 2007). Para las reacciones R3a y R3b que van de AICN hacia
adenina, el mecanismo de reaccion es cinetico, (p.e. Roy et al., 2007).

Se analizaron 3 rutas para la sintesis de adenina: la Ruta 1 es tal cual como se muestra
en la Figura 12 , en la reaccion R3a de la Ruta 1 solo se consider6 la interaccion de AICN
con HCN (sin una molécula de agua como catalizador), mientras que para la Ruta 2
utilizamos una molécula de agua explicita como catalizador para la reaccién de AICN +
HCN hacia adenina (R3b). Para ambas rutas se considerd que las reacciones tienen lugar en
la fase gaseosa (por ejemplo, Glaser et al., 2007; Roy et al., 2007). Se incluy6 el analisis de
una tercera ruta (Ruta 3), en la cual las reacciones ocurren en un entorno acuoso (por
ejemplo, Oro y Kimball, 1961; Levy et al., 2000; Ferris y Orgel, 2002; Barks et al., 2010).

Las rutas 3 se muestran a continuacion:

DAMN -> DAFN - AICN+HCN (gas) Ruta 1
DAMN - DAFN - AICN+HCN+H,O (gas) Ruta 2
DAMN -> DAFN - AICN+HCN (agua) Ruta 3

Para el planteamiento del sistema de reacciones de la ruta de sintesis, se considerd
que una reaccion fotoquimica (es decir, donde la reaccion se lleva a cabo mediante la

interaccidn con un fotdn /v) se puede expresar de la siguiente forma:

N + hv - Productos Ec.1

Por otro lado, la ecuacién que modela el cambio en la concentracién de un reactivo

[N], se expresa como:

4V — 3] Ec.2
dt

Las reacciones R1, R2 y R3 que forman parte de la ruta que de sintesis de adenina se

asumieron como reacciones consecutivas de primer orden, por lo tanto, para modelar el
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cambio de concentracion de un reactivo, se propuso el siguiente sistema de ecuaciones

acopladas:

d[DgiVIN] =Jpawn [DAMN] Ec.3
2 = Jomun [DAMN] - Joarn [DAFN] =e4
d[A;fN] = Joarn [DAFN] —Kaion+Hen [AICN][HCN] Ec.5a
A = Joarn [DAFN] —kaicnsrensHzo [AICN][HCN][H;0] Ec.5b
—d[ad:;?ma] = Kaicn+Hen [AICN][HCN] Ec.6a
dladenina) _ KAICN+HCN+H20 [A|CN] [HCN] [HZO] Ec.6b

dt

Toda la informacion, tanto de la radiacion ultravioleta que llegaria a la superficie de
un planeta potencialmente habitable desde su estrella, como de las condiciones ambientales
(presion, temperatura, medio liquido o gaseoso etc) en las que se realizan las reacciones
quimicas, estan contenidas en los coeficientes J (coeficiente de fotolisis) y k, asi que una
parte central de este trabajo es el célculo de dichos coeficientes de forma teorica (con
herramientas computacionales). El coeficiente J es la tasa de fotolisis (también se le llama
tasa de foto disociacion) y el coeficiente k es la constante de velocidad. Se emplea J para
las reacciones que se inician debido a la interaccion con radiacién ultravioleta, asi, para R1
se calculd Jpamn Y para R2 se calculd Jparn, la metodologia para calcular J se describe de
forma detallada en la seccion 5.3. Para las reacciones ocurridas por su cinética quimica se
uso k, en este caso para las reacciones R3a y R3b se calculd Kacn+nen Y KaieN+HCN+H20
respectivamente, la metodologia para calcular k se describe en la seccion 5.4.3. Las
ecuaciones 4a y 5a corresponden a la Ruta 1, y las ecuaciones 4b y 5b corresponden a la
Ruta 2 donde una molécula de H,O actia como catalizador en la reaccién cinética (ver
Figura 12).
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5.2 Codigo para calcular el rendimiento de adenina

Se escribié un cddigo (en Python) para resolver el sistema de ecuaciones acopladas
definido por las ecuaciones Ec.3 a Ec.6 descritas en la seccion anterior. Este codigo permite
la concentracion de adenina a partir de una concentracion inicial de DAMN y un flujo
estelar en el ultravioleta (100 y 800 nm). En este caso se utilizaron los flujos UV de las
estrellas AD Leonis y Proxima Centauri (de tipo espectral M) y el Sol joven para un planeta
potencialmente habitable con atmosfera de CO; localizado en la zona habitable de cada una
de estas estrellas.

Para resolver el sistema de ecuaciones que modelan las reacciones quimicas de la ruta
de sintesis de adenina se utilizo un método de Runge-Kutta de 4° orden (RK4) (p.e.
Escobedo et al., 2021). El cddigo se muestra en la seccion 5.2.1 junto con el método RK4
usado. Los parametros de entrada para correr el cddigo (Figura 1) son: la concentracion
inicial de diaminomaleonitrilo (DAMN), la concentracion de HCN asi como la abundancia
atmosférica de H,O en la Tierra temprana, la tasa de fotdlisis J (que contiene la
informacion de los flujos UV de las estrellas (1) y la informacidn de las secciones rectas ¢
(1) de DAMN y DAFN), asi como la constante de reaccion k para la reaccion que va de
AICN hacia adenina. Lo anterior para cada una de las rutas de sintesis (Ruta 1, Ruta 2 y
Ruta 3 vistas en la seccion 5.1). Una parte central de este trabajo ha sido generar dichas
entradas e incorporarlas al codigo. En la Figura 13 se muestra un ejemplo de la salida del
cddigo, en el ejemplo se puede observar el cambio de concentracion de 3 compuestos

arbitrarios A, B y C de una ruta de sintesis.
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Figura 13. Ejemplo de una salida del codigo

Se realizd para resolver el sistema de ecuaciones acopladas que modelan las reacciones de
la ruta de sintesis de adenina, donde se pusieron valores arbitrarios de J y k para probar el
modelo. La curva roja (Compuesto A) representa el cambio con el tiempo de la abundancia
del compuesto de inicio. Para este modelo la curva verde (compuesto B) representa el
cambio de la abundancia con el tiempo de un compuesto producido a partir del
compuesto A; Por ultimo, la curva roja (compuesto C) representa el cambio de la
abundancia con el tiempo del compuesto final, el cual se forma a partir del compuesto B.

5.2.1 Método Runge-Kutta

En este estudio se aplicd el método mateméatico RK4 para resolver el sistema de ecuaciones
acoplado que se plante6 (Ec.3, Ec.4, Ec.5 y Ec.6a,b) para modelar la ruta de sintesis de
adenina (Figura 12) y obtener las abundancias de cada una de las moléculas intermedias a
partir de los parametros de inicio. La informacién sobre el método RK4 puede consultarse
en las siguientes referencias (p.e. Evans, 1991; Ascher and Petzold, 1998; Maria et al.,
2020).

El método RK4 pertenece a la familia de métodos iterativos los cuales fueron
desarrollados por Carl David Tolmé y Martin Wilhelm Kutta alrededor del afio 1900 y cuyo
objetivo es hacer una aproximacion de las soluciones de ecuaciones diferenciales
ordinarias. Los métodos Runge-Kutta se deprenden de uno de los métodos numéricos mas
sencillos para resolver ecuaciones diferenciales que es el método de Euler y que se expresa

de la siguiente forma:
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yn+1 = yn + hf(xn 'yn) EC-7

Suponiendo un conjunto de nodos x; equiespaciados por una distancia h se tiene que:

X;=xgt+tih, yo=y (x0). Ec.9

La ecuacion de Euler se puede derivar de diferentes maneras, una de ellas es a traves
un desarrollo de Taylor considerando sélo el término de primer orden, sin embargo,
también puede generalizarse a Ordenes superiores si se consideran mas términos en el
desarrollo de Taylor, con lo cual se consiguen métodos con errores O ( h2), O (h3), etc.

Uno de los problemas con estos métodos es que se requieren calcular derivadas de
ordenes superiores de la funcidn f(x,y). Los métodos de Runge-Kutta substituyen el
calculo de las derivadas de f(x,y) por la evaluacién de esta funcion en puntos intermedios,
de manera que sigan manteniendo el mismo error que el método de Taylor correspondiente.

El método RK4 resuelve problemas lineales de valores iniciales:

y'=Ay , y(0)=0 Ec.10

Es un método que proporciona un error de truncamiento de cuarto orden O (A*) sin

ninguna evaluacion de funcidn adicional y se expresa de la siguiente manera:

h
yn+1 == yn + g [K]_ + ZKZ + 2K3 + K4_] ECll
Donde:
Ki=f(xn,yn) Ec.12
h h
K, = f(x,+ 5 In +§K1) Ec.13
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h h
K3 = f(xn + E ' Yn +EK2) Ec.14

K, =f(x,+h,y, + hK)) Ec.15

5.3 Obtencion de la constante de fotolisis (J)

La tasa de fotolisis J se expresa mediante la siguiente ecuacion:

1= [ 1)) gA)dA Ec.16
Donde:

1(7). Intensidad del flujo de fotones con el que se irradia la muestra.

o(4): Coeficiente de absorcion de la molécula irradiada, también se conoce como “seccién
recta”, “seccion eficaz” en inglés se le llama eeme “cross section”.

¢ (A4): Rendimiento cuantico

Para obtener las tasas de fotolisis Joamn Y Joarn de las correspondientes reacciones

quimicas (R1 y R2), se us6 la ecuacién Ec.17 cuyas variables se describen en la Figura 12:

400nm
1= i meem)an Ec.17
100nm
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Figura 14. Parametros de entrada para calcular la constante de fotdlisis (J).
En la Tabla 1 se muestran las 20 tasas de fotdlisis (J) (ver Figura 1) que se calcularon de
acuerdo al flujo superficial (I(1)) de cada fuente de radiacion ultravioleta (Sol joven®,
Préxima Centauri?, AD Leonis, fulguracion de AD Leonis® y la [dmpara de mercurio®). Estos
valores de J sirvieron de entrada para el cédigo que se realizd y expuso en la secciones
anteriores (5.1, 5.2 y 5.2.1). En el sistema de ecuaciones (Ec.3-Ec.6b) planteado en la
seccion 5.1, se puede observar a donde corresponde cada una de las constantes de

fotolisis.

! Se us6 un espectro sintético del Sol joven (~3.8 Ga) reportado por Claire et al. (2012).

2 Se usO la combinacion de observaciones y modelos estelares reportados por Meadows y
colaboradores (2018)

® Se uso el flujo reportado por Tilley y colaboradores (2019).

*Se us6 el maximo de una fulguracion (1034 ergs) observada el 12 de abril de 1985, tuvo una
duracion de mas de 4 horas. Los resultados de dicha observacion fueron reportados por Hawley y
Petigura (1991).

> Se us6 el flujo UV de una lampara de mercurio reportado en Ranjan y Sasselov (2016).
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Tabla 1. Tasas de fotolisis

Ambiente de

Fuente del flujo UV I(4)

las reacciones Sol joven

Préoxima
Centauri

AD leo

AD Leo
(fulguracion)

Ldmpara UV

JDAMN_sJ_Fg
Fase gaseosa

JDAMN_Prox_Fg

JbAMN_AD_Fg

JDAMN_ADf_Fg

JDAMN_Lamp_Fg

JpAFN_s3_Fg

JDAFN_Prox_Fg

JDAFRN_AD Fg

JDAFN_ADf _Fg

JDAFN_Lamp_Fg

JDAMN_sJ_Ag
Fase acuosa

JDAFN_sJ Ag

J DAMN_Prox_Ag

J DAFN_Prox_Ag

JpAMN_AD_Ag

JDAFN_AD Ag

JpAMN_ADF Ag

JpAFN_ADF Ag

J DAMN_Lamp_Ag

JDAFN_Lamp_Ag

(Fg) fase gaseosa y (Ag) fase acuosa se refiere a las condiciones ambientales en las que se simularon las
moléculas DAMN y DAFN.

Para calcular /(1) se utiliz6 el cdédigo ATMOS y para la obtencion de o(1) se
realizaron calculos mediante herramientas de quimica computacional Q-Chem y ORCA. En

las siguientes secciones se muestran las herramientas y metodologias usadas.

5.3.1 Obtencion del flujo de fotones ultravioleta 1(4) que llegarian a

la superficie de un planeta potencialmente habitable (PPH)

Para este trabajo se utiliz6 un modelo fotoquimico de una dimensién (1D). Los modelos 1D
aprovechan que existen variaciones en la composicion atmosférica que son mas
pronunciadas con respecto a la altura que respecto a la latitud o a la longitud. Lo anterior es
debido a que la profundidad de penetracion de los fotones ultravioleta a través de la
atmosfera depende de la cantidad de gas superpuesto y por lo tanto de la altitud. Por otro
lado, el transporte vertical es mucho mas lento que el transporte horizontal en la mayoria de
las atmdsferas planetarias, por lo que todas las atmdsferas muestran algun grado de
homogeneidad lateral. En planetas con rotacion fijada por mareas con lados diurnos y
nocturnos permanentes, la aproximacion de una dimensién no es muy apropiada, aunque
incluso en esos casos es posible separar el lado diurno del lado nocturno (p.e. Line et al.,
2010). Las ecuaciones que generalmente se resuelven en un modelo fotoquimico son las
ecuaciones de continuidad

En este trabajo, el flujo de fotones UV que llegaria a la superficie de un planeta,

corresponde al parametro 7(4) dentro del coeficiente J (tasa de fotdlisis: ver Figura 14). Para
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el célculo de I(4), se consider6 un planeta potencialmente habitable (PPH) con una
composicion atmosférica principalmente de CO,, N, y H,O orbitando a una estrella como el
Sol joven, a AD Leonis y a Proxima Centauri usando el modelo fotoquimico de una
dimension ATMOS. Por otro lado, se utiliz6 el méximo del flujo UV de una fulguracion de
AD Leonis cuyos célculos fueron realizados por Miranda y colaboradores, ademas, se tomo
el espectro de una lampara de mercurio, el cual fue tomado de Ranjan y Sasselov (2016).

5.3.2 Modelo ATMOS

Para calcular la radiacion 7(7) que llegaria a la superficie de un planeta potencialmente
habitable se utilizé el codigo ATMOS® del Virtual Planetary Laboratory’ an affiliate of the
NASA Nexus for Exoplanet System Science (NEXSS) . Se trata de un codigo de una
dimension que contiene dos modelos asociados: un modelo radiativo-convectivo y un
modelo de fotoquimica atmosferica. EI modelo fotoquimico PHOTOCHEM (que se utilizo
en este trabajo) fue desarrollado originalmente por James Kasting y colaboradores (1979) y
de éste se han desprendido otras versiones realizadas por diversos autores para estudios de
quimica atmosferica (p.e. Pavlov et al., 2001; Segura et al., 2003; Kharecha et al., 2005;
Zahnle et al., 2006; Arney et al., 2016). El codigo PHOTOCHEM calcula la abundancia de
especies quimicas en una atmdsfera planetaria en funcion de la altitud, considera un flujo
estelar dado que llega al tope de la atmdsfera de un planeta y que va interactuando en su
trayectoria con las distintas especies quimicas de la atmésfera, al final se puede obtener el
flujo de radiacion que llegaria a la superficie de un planeta con las condiciones iniciales
dadas.

Este codigo contempla una atmdsfera dividida en 200 capas paralelas desde la
superficie hasta 100 km de altitud con un espaciamiento entre capas de 0.5 km y permite
ejecutar una variedad de plantillas que incorporan archivos de entrada para diversos casos
atmosféricos: la Tierra moderna, Tierra arqueana (etapa en la que se considera que se
origind la vida pero antes del aumento del oxigeno atmosférico), para un planeta dominado
por O, que resulta de una enorme fuga de hidrégeno (no por oxigeno generado por procesos

biolégicos), para Marte moderno asi como para otros casos que se encuentran en desarrollo.

® https://github.com/VirtualPlanetarylLaboratory/atmos
" http://depts.washington.edu/naivpl/content/about-us-0
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En este trabajo se uso el modelo de la Tierra arqueana el cual simula una atmosfera
anoxigénica que contiene 73 especies quimicas involucradas en 392 reacciones. De las 73
especies quimicas 11 son especies de vida corta que son consideradas en equilibrio
fotoquimico (lo cual significa que se desprecia su transporte atmosférico), las restantes son
especies de vida larga. En el modelo se modificd la atmosfera para 3 diferentes
concentraciones de CO; y N, (especies inertes) para una muestra de 3 estrellas: Sol joven
(tipo:, Préxima Centauri (tipo M5.5V) y AD Leonis (tipo M3V). La Tabla 2 en la seccion
6.2 muestra las 3 atmaésferas para las que se corrié el codigo ATMOS.

5.3.3 AD Leonis

AD Leonis (AD Leo) es una estrella enana roja de tipo espectral M3V, tiene un radio de
0.39 R,, una masa estimada de 0.42 masas solares, su distancia al sistema solar es
aproximadamente 4.9 pc (15.9817 afios luz), su temperatura efectiva es de 3414 + 100K.
Para AD Leonis se usoé el flujo reportado por Tilley y colaboradores (2019) incluido
en el programa ATMOS, para un planeta potencialmente habitable se considera una
distancia equivalente de una unidad astronomica (1 au) donde el flujo estelar integrado es

igual al flujo solar recibido en la Tierra.

5.3.4 Proxima Centauri

Proxima Centauri también conocida como Alfa Centauri C, se trata de una estrella enana
roja activa de tipo espectral M5.5V que tiene un radio de 0.1542 R . Es la estrella mas
cercana al sistema solar con alrededor de 4.2 afios luz de distancia, su temperatura efectiva
se estima que es de 3000 K y su edad aproximada es de 5 mil millones de afios. Tiene un
planeta llamado Préxima b que fue descubierto por Anglada-Escudé y colaboradores (2016)
por medio de datos Doppler. Tiene una masa cercana a la de la Tierra que se estima
alrededor de 1.3 Mg (p.e. Meadows et al., 2018), y se encuentra dentro de la zona habitable
(Kopparapu et al., 2013) donde la radiacion que recibe de Préxima Centauri representa el
65% que la radiacion que recibe la Tierra del Sol, y su periodo orbital es alrededor de 11.2
dias (Anglada-Escudé et al., 2016).
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En este trabajo, se utilizd el flujo UV que llegaria a Proxima b proveniente de
Proxima Centauri (como flujo de entrada en el cddigo ATMOS). Dicho flujo fue obtenido
de una combinacién de observaciones y modelos estelares reportados por Meadows y
colaboradores (2018). Es importante sefialar que a pesar de ser una estrella activa, para este
solo se considero la radiacion de su estado tranquilo y no se considero el flujo de alguna
fulguracion como para el caso de AD Leonis.

5.3.5 Sol joven

El Sol es una estrella G2V cuya actividad magnética ha declinado en su tiempo de vida
dentro de la secuencia principal, mientras que hace 4.6 Ga (cuando llegd a la secuencia
principal) su luminosidad era aproximadamente un 30% menor que los niveles actuales. La
rotacion del Sol joven era mas rapida lo cual gener6 una mayor actividad magnética asi
como procesos de calentamiento magnetico en la cromosfera.

Las longitudes de onda de radiacion mas relevantes de la actividad magnética, se
encuentran en longitudes de onda mas cortas que la luz 6ptica dominante, es decir, en UV
(emision de regiones activas en la cromosfera y la region de transicion), en ultravioleta
lejano (de la region de transicion) y en el rango ultravioleta extremo y de rayos X (de las
regiones coronales activas) (p.e. Gudel, 2007).

Para éste trabajo se utilizo el flujo sintético para el Sol joven (3.8 Ga) realizado por

Claire y colaboradores (2012) incluido en el programa ATMOS.

5.3.6 Lampara de emision ultravioleta (UV)

Los experimentos sobre la quimica prebidtica que utilizan la radiacién UV como fuente de
energia, a menudo utilizan ldmparas UV con anchos de banda estrechos (por ejemplo,
Barks et al., 2010). Ranjan y Sasselov (2016) exploran la cuestién de si la radiacién de la
lampara de mercurio de banda estrecha de 254 nm es una aproximacion aceptable para el
flujo UV prebidtico, y su conclusion es que "la ldmpara de mercurio es, de hecho, una
aproximacion aceptable para el flujo UV prebidtico, pero con la advertencia de que,
dependiendo del mecanismo subyacente, las tasas de reaccién medidas bajo la radiacion de

la lampara de banda estrecha pueden ser posiblemente diferentes de las medidas bajo la
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irradiacion correspondiente al entorno prebiotico por multiples érdenes de magnitud”.

En éste trabajo se probd esta conclusion utilizando el flujo de la lampara de
mercurio reportada por Ranjan y Sasselov para calcular el rendimiento de la adenina (el
flujo de la lampara de mercurio se muestra en la FIG. 6a (ii) en su articulo del 2016. Ellos
usaron la emision de una ld&mpara de mercurio Pen-Ray 90-0012-01 UVP cuya emision

integrada es de 4.4 x 10* /cm? a una distancia de 1.9 cm alrededor de la linea de 254 nm.

5.4 Determinacion teorica de los coeficientes 6 (A) y &

Como se mencion0 anteriormente para poder resolver el sistema de ecuaciones que se
planted en este trabajo para la obtencion del rendimiento de adenina, es necesario calcular
las constantes de fotolisis enlistadas en la Tabla 1 mediante el uso de la ecuacion (Ec.7) asi
como la constante de constante de velocidad k (cuyo proceso se describe en la seccion
5.4.3) para la reaccion R3 que va de AICN + HCN a adenina. Para realizar dichos célculos
y como se puede ver en las respectivas ecuaciones de J y k fue necesario determinar de
forma teodrica la seccion eficaz o(4) para J y para k el factor de frecuencia de colisiones A 'y
la energia de activacion Ea. Es importante sefialar que todos los calculos se hicieron
simulando la ruta de sintesis en un medio gaseoso y para un medio acuoso, ambos bajo
condiciones estandar de presion y temperatura, es decir, 1 atmosfera de presion y 298.15 K
de temperatura (25 °C).

Para hacer el céalculo de dichos parametros se utilizaron paqueterias de quimica
computacional (ORCA y QChem) con las cuales se puede hacer uso de diferentes niveles
de teoria dependiendo de lo que se desea modelar. Dentro de la informacion que se puede
obtener mediante estas herramientas existen parametros que no se pueden observar en un
experimento, entre ellos estan: la geometria de una molécula (coordenadas xyz de cada uno
de sus a&tomos), energia de activacién (Ea), entalpia (AH), entropia (S), energia de Gibbs
(AG), estados de transicion (TS) de una reaccion quimica, reactividad quimica, asi como
propiedades e informacién que ayuda en la exploracién de sistemas moleculares y

reacciones quimicas.
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5.4.1 Métodos de quimica computacional

La quimica computacional tiene dos areas de estudio, en una se usa la mecénica molecular
y en la otra &rea de estudio se usa métodos de estructura electrénica. En la primera se aplica
la mecénica clasica y se modelan a las moléculas como si sus atomos fueran particulas y los
enlaces resortes; se puede llegar a modelar moléculas con hasta 100,000 &omos y no se
requiere un gran poder de computo. Por su parte, en los métodos de estructura electronica
se aplica la mecénica cuéntica a sistemas quimicos y se hace uso de la ecuacion de
Schrodinger por lo tanto no se pueden considerar sistemas muy grandes (~100 &tomos por
mucho) asi que se requiere mayor costo de coémputo.

Un nivel de teoria consiste en un metodo y una base. Para la optimizacion y calculo
de frecuencias (espectro vibracional) de cada una de las moléculas (DAMN, DAFN,
AICN+HCN y adenina) se utilizo el método B3LYP junto con el conjunto base 6-311+G*.
El método B3LYP es el mas usado en teoria funcional de la densidad (DFT) para
optimizacion de geometrias moleculares, energias (Gibbs, de activacion, entalpias,
entropia) entre otras propiedades.

Al realizar los calculos sin modificar los parametros ambientales, se hacen de forma
automatica para un medio gaseoso, pero si se desea un medio en especifico, es necesario
hacer una optimizacion previa a la geometria de las moléculas en el medio deseado, para
ello se utiliz6 un modelo de solvatacion PCM (modelo continuo polarizable tipo
conductor), para este trabajo el solvente que se usé fue agua cuya constante dieléctrica es

80.4 y el indice de refraccién 1.33.

5.4.2 Obtencidn del coeficiente de absorcion: Seccion eficaz ¢ (1)
El céalculo (tedrico) de los coeficientes de absorcién o(L) o también llamadas secciones
eficaces (en inglés “cross section”), no se obtiene de forma directa de los programas usados
de quimica computacional, en la mayoria de los casos se mide experimentalmente mediante
la ley de Beer-Lambert, donde una muestra en una celda de cuarzo es irradiada con una
fuente (lampara con luz monocromatica). A continuacion se muestra la ecuacion que
describe la ley de Beer-Lambert y su dependencia del coeficiente de absorcion molar &, que

fue fundamental para poder obtener o()).
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A=log (I,/1)= ECL Ec.18

Donde:

A: Es la absorbancia o extincion

Iy: Es la intensidad de luz monocromatica de la fuente antes de entrar en contacto
con la muestra.

I: Es la intensidad de luz después de atravesar la muestra.

€: Es el coeficiente de absorcion molar.

C: La concentracién de la muestra

L: Es la longitud de camino de muestra.

La seccion eficaz de absorcion es un parametro para una sola molécula y puede
calcularse a partir del coeficiente de absorcion & cuando la concentracion molar se
convierte en densidad numérica de moléculas. Tanto el coeficiente de absorcion molar
como la seccidon eficaz son dos caracteristicas distintivas que especifican la misma
propiedad de los croméforos: su capacidad para absorber luz (p.e. Tkachenko, 2006).

Como se menciono anteriormente, las secciones eficaces o (A) se obtuvieron de forma
tedrica mediante herramientas de quimica computacional. Por lo tanto, el calculo de ¢ (A)
se realiz6 de manera indirecta a partir de los pardmetros que se obtuvieron mediante dichas
herramientas. Para este caso, se realizaron célculos de los espectros electronicos para las
moléculas DAMN y DAFN (lo cuales se describen con mayor detalle en la seccién 5.4.2.1,
donde los datos de salida arrojan otra propiedad conocida como “fuerza del oscilador” f'(en
inglés “oscillator strength” OS) y que sirve para obtener los coeficientes de absorcién como

se explica en la siguiente seccion.

5.4.2.1 Obtencion del coeficiente de absortividad molar €
Para la obtencion de &, se realiz6 el calculo de los espectros electronicos en el estado
singulete (de capa cerrada) usando el nivel de teoria de campo auto consistente (CASSCF).
Este célculo requiere un andlisis cuidadoso del espacio activo. Al espacio activo lo
conforman los electrones y orbitales activos de una molécula que estan involucrados en la

reaccion de interés para lo cual es necesario dedicar tiempo en el andlisis de dicho espacio.
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Para nuestras moléculas el espacio activo que usamos fue para 2 electrones, 2 orbitales y 3
excitaciones.

Es importante mencionar que antes de realizar el cdlculo CASSCF, es necesario que
cada una de las moléculas estén optimizadas previamente y para asegurarnos de eso en el
calculo de frecuencias no deben de aparecer frecuencias imaginarias en el archivo de salida
que se genera.

En un espectro electronico UV-Vis se obtienen bandas en estas longitudes de onda
(100-700 nm) que corresponden a la excitacion de una molécula desde el estado base a un
estado electrénicamente excitado con excitaciones simultaneas de cuantos vibracionales y
rotacionales. En este estado excitado la geometria de las moléculas es diferente que en el
estado base, la energia de las moléculas también cambia, lo cual puede conducir a la
formacion y ruptura de enlaces. Por lo tanto en un espectro de este tipo consiste
basicamente en un numero de bandas de absorcion donde cada banda de absorcion
corresponde a una transicion del estado basal a un estado electrénicamente excitado (Neese,
2018, 2012). La fuerza del oscilador (f) corresponde al maximo de cada banda en
determinadas longitudes de onda donde la molécula interacttia con un foton de esa energia.

La intensidad de los picos de absorcion que se obtuvieron con los calculos CASSCF
corresponden a la fuerza del oscilador, fue necesario convertirlos a un espectro de
absorcion mediante un ajuste gaussiano dando como resultado un espectro de absorcion
parecido a los que se obtienen de forma experimental y que se representan en gréaficas de €
vs. A, donde € se conoce como absortividad molar y A es la longitud de onda de absorcion,
las unidades de & estan dadas en Lmol*cm™. Para hacer esto se utilizd el método descrito
en la pagina de gaussian.com/uvvissplot, se utilizd la ecuacion que modela una banda
gaussiana para cada uno de los picos de absorcion (fuerza del oscilador)

(https://gaussian.com/uvvisplot):

1 1
E(A) =31 €)=Y, [1.306297x108 « ;—;*exp —<‘ li) Ec.19

Donde:

i: Indica el nimero de excitacion, y va de la primera a la n-ésima excitacion electronica.

56



A; + Es la longitud de onda a la que se da la excitacion (el méximo de absorcién de la
banda).

A: Son las longitudes de onda del intervalo deseado, en nuestro caso, son las longitudes de
onda entre 100 y 350 nm que corresponden al flujo de radiacion UV de una estrella que
llegaria a la superficie de un PPH (se usaron los flujos que se obtuvieron con el programa
ATMOS) y que por lo tanto corresponderian a las longitudes de onda de los fotones que
interactuarian con las moléculas de la ruta de sintesis que se analiza en éste trabajo.

f: Es la intensidad de la fuerza del oscilador a la longitud de onda dada (Ai).

8: Es la desviacion estandar, la cual se relaciona con el ancho de la banda simulada. El que

usan en el programa GaussView (y el que usamos aqui) es:

1
3099.6

1077
3099.6

nm-1!

861=04eV= cml y §,=04eV=

El espectro general simulado se genera con la suma de todas las bandas individuales
& ().

Por dltimo, la seccidn transversal o()\) también conocida como seccion eficaz de
absorcién UV (cm® molécula™) se obtuvo mediante la ecuacién que la relaciona con el

coeficiente de absorcion molar € (L mol™ cm™) (e.g Tkachenko, 2006).

o= % * 1000 * In10 = 3825 x 10% * £(4) Ec.20

Na corresponde al nimero de Avogadro (6.022 x10* moléculas mol™).

5.4.3 Obtencidn del coeficiente: constante de velocidad (k)

En el estudio de la ruta de sintesis de adenina que consideramos para este trabajo (Figura
12) la ultima parte de la reaccion (R3 de la seccion 5.1) que va de la molécula
aminoimidazole-carbonitrilo (AICN) hacia adenina se asumidé como una reaccién que
ocurre por cinética quimica y no por la interaccion con radiacion ultravioleta (reaccién
fotoquimica), por este motivo se calculé la constante de velocidad k en lugar de la constante
de fotolisis (J).

Para estas reacciones (R3a y R3b) nos basamos en una trayectoria de AICN a adenina
reportada en el trabajo de Roy y colaboradores (2007) (Figura 5). Se usaron como templete

las geometrias de los reactivos y productos de la barrera mas alta reportada en el
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suplemento del trabajo mencionado de Roy y colaboradores en los siguientes casos: para el
caso en el que interviene una molécula de HCN como catalizador (AICN + HCN) y para el
caso en el que se tiene una molécula de HCN y una molécula de agua como catalizador
(AICN + HCN + H,0). Para ambos casos se consideraron los escenarios donde las
reacciones tienen lugar en un ambiente en fase gaseosa y para un escenario donde AICN +
HCN se encuentran en un ambiente acuoso.

Para calcular el coeficiente de constante de velocidad (k) se utiliz6 una modificacién
de la ecuacion de Eyring:

-A6Y¥*
k:[(%*e RT Ec.21

0

Donde:

AGY*: Es la energia de activacion estandar de Gibbs en escala de concentracion.
K =1

Kp: Es la constante de Boltzman (1.38 x 102 J k™)

T: Es la temperatura en grados Kelvin,

C, =1 mol dm?

h: Es la constante de Planck

R: Es la constante universal de los gases (8.314 J/mol K)

La ecuacion de Eyring se enfoca en la Teoria del Complejo Activado también
conocida como Teoria del Estado de Transicion (ver Ec.21), la cual contempla el estado de
transicion (TS) de una reaccion (Robinson, 1978) en donde los reactivos para poder
convertirse en productos necesitan adquirir la suficiente energia (energia de activacion E,)
para superar la barrera de reaccion, a la geometria de la estructura molecular que adquieren
los reactivos con ésta energia se le conoce como estado de transicion (TS) (Figura 15) .
Esta teoria utiliza termodinamica estadistica aplicada a la superficie de energia potencial y
asume que los reactivos estan en equilibrio con el estado excitado C* (p.e Laidler and
King, 1983; Marti et al., 2008).
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A + B » C* - Products Ec.22
Donde:
A + B: Representa a los reactivos compuestos por las moléculas Ay B

C*: Representa al complejo activado o estado de transicion de esa reaccién

1S

Energia de
activacion

Energia potencial

Reacavos

Progreso de la reaccion

Figura 15. Representacion de la barrera de energia (energia de activacion)

El estado de transiciéon (TS) es la estructura de la geometria molecular del complejo
activado con suficiente energia para caer en un estado final (productos). La energia
potencial de los productos puede ser mayor o menor a la de los reactivos.

Como puede observarse en la ecuacién Ec.21, para poder obtener k se necesita
calcular AG2#, la cual no puede obtenerse directamente con las herramientas de quimica
computacional pero puede expresarse en términos que si pueden derivarse con estas

herramientas:

AGY* = AHO* - TASO? Ec.23

Donde la entropia (S) y la entalpia (H) de los reactivos y del estado de transicion para

poder obtener AS%* y AH?* se obtienen con los programas ORCA y Q-Chem debido a que
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AH2* puede expresarse en términos de la energia de activacion (E,). De esta manera se usé
una version corregida de la ecuacion de Eyring desarrollada y reportada por Robison (1978)
la cual contempla estos pardmetros, ademas considera un factor de correccién que relaciona
el cambio de un estado estdndar a un segundo estado del sistema analizado, y que tiene que
ver con las condiciones ambientales en las que se llevan a cabo las reacciones asi como las
unidades correspondientes. Estos factores hacen que la ecuacion de Robinson tenga mayor
confiabilidad que la ecuacién de Eyring. La ecuacién de Robinson usada en este trabajo

para calcular la constante de velocidad k es la siguiente:

K.T 45+ [RIn(cf/cH] —Eg
B F3 exp R L 2 F3 exp RT EC24

k = e™x

Donde:
m: es el nimero de reactivos
E,: es la energia del estado de transicion.
R In(c?/cf) : es el factor de correccion afiadido a la ecuacion de Eyring por Robinson, con
este factor se puede cambiar del estado estandar C{ a otro estado estandar C;.
c?: es el primer estado estandar, en este estudio es igual a 1 atm para el calculo de
frecuencias.
¢? - es el segundo estado estandar, para la fase gaseosa tiene las unidades de moléculas/cm®
(para la Ruta 1) y moléculas’/cm® (para la Ruta 2), en el caso de la Ruta 3 donde las
reacciones tienen lugar en fase acuosa las unidades son (mol/L).

AS%%: Es la entropia del estado de transicion en el estado estandar.

5.4.3.1 Método computacional para obtener k
Como se menciond en la seccion previa, se utilizd la ecuacion Robinson (Ec.24) para
obtener los coeficientes de constante de velocidad Kaicn+ren Y Kaien+Hen+H20 para la barrera
mas alta de la trayectoria de sintesis reportada en el articulo de Roy (2007) y que se puede
ver en la Figura 5. Se tomaron las geometrias (AICN + HCN) y (AICN + HCN + H,0) de
los reactivos y productos y mediante ORCA y Q-Chem se calcularon los estados de
transicién TS, entropia S y energias libres entre otras propiedades necesarias para resolver

la ecuacién 13.
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Los calculos se hicieron considerando los escenarios (Ruta 1, Ruta 2, Ruta 3a,
Ruta3b) descritos con mayor detalle en la seccion 5.1, simulando condiciones estandar de
presion y temperatura, esto es, para una atmosfera de presion y temperatura igual a 298.15
K (25°C), tanto para un ambiente gaseoso como para un ambiente acuoso. A continuacion
se describen cada uno de los pasos realizados mediante las herramientas de quimica
computacional Q-Chem y ORCA:

1. Antes de calcular los TS primero se optimizaron las estructuras (AICN + HCN)
y (AICN + HCN + H,0) de los reactivos y productos usando el mismo nivel de
teoria (B3LYP/6-311+G*) que se us6 para optimizar las moléculas DAMN vy
DAFN.

2. Para simular los escenarios donde las reacciones se dan en un ambiente acuoso
se utiliza el modelo de solvatacion PCM (modelo continuo polarizable tipo
conductor) mencionado en la seccion 5.4.1. Debido a que el solvente que se uso
en este estudio fue agua, se usd la constante dieléctrica 80.4 y el indice de
refraccion 1.33.

3. Después, con los reactivos y productos ya optimizados se realizaron los calculos
de los estados de transicion con el método llamado NEB_TS (The Nudged
Elastic Bond with TS Optimization).

4. Para corroborar que los estados de transicion (TS) encontrados convergieron de
manera correcta, se realizd un calculo de frecuencias vibracionales a las
geometrias de las estructuras de los TS. En las salidas de dichos calculos se
verifico que hubiese una frecuencia negativa, lo cual quiere decir que
efectivamente se encontrd un punto de silla en la superficie de energia potencial
entre los reactivos y los productos.

5. Para obtener la energia, la entropia y entalpia, se hicieron célculos de frecuencia
vibracional a los reactivos y productos optimizados, sin embargo, para
corroborar la correcta optimizacion de dicho célculo se buscé que no hubiese
frecuencias negativas, de lo contrario fue necesario repetir los célculos de

optimizacion y frecuencias hasta no encontrar frecuencias negativas.
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Cabe sefialar que las geometrias (AICN + HCN) y (AICN + HCN + H;0) en
solvatacion acuosa (PCM) no pudieron ser completamente optimizadas, lo cual podria ser
un factor que influya en la obtencion de k para esas estructuras.

Finalmente calculé las diferencias de energia, entropia S y entalpia H entre los reactivos y
estados de transicion para obtener AEa, AS?* and AH?” respectivamente. Por Ultimo los

datos requeridos fueron incorporados en la ecuacion 13.

5.5 Calculo de la concentracion de DAMN en la Tierra
joven.

Para obtener el rendimiento de adenina, se requiere tener la estimacion de la posible
concentracién de diaminomaleonitrilo (DAMN) por cm? en la superficie de la Tierra
durante su etapa prebidtica. Debido a que DAMN es un tetramero del acido cianhidrico
HCN (C4H4N,), en este trabajo se asumié que la abundancia de DAMN dependeria del
inventario de HCN en la Tierra joven. Esto nos permite calcular de manera aproximada el
inventario de HCN dada una composicion atmosférica de CO, y Ny, y con esto calcular la
concentracion inicial de DAMN para nuestro codigo que calcula el rendimiento de adenina.
Rimmer y Rugheimer (2019) realizaron un anélisis del posible inventario de HCN para
diferentes composiciones atmosféricas ricas en nitrégeno (N/CO and N,/CO;) con
diferentes razones de C/O, tomando en cuenta distintos escenarios (fotoquimica, impactos y
vulcanismo). Ellos sefialan que el HCN se produce mas facilmente en una atmdsfera rica en
metano (CH,4) o acetileno (C;H,), pero para atmdsferas dominadas por CO no puede ser
producido en cantidades significativas (> 1 ppm). La atmosfera modelada en este trabajo
estd compuesta por 10% de CO, y 90% de N, y con una razén de C/O = 0.5. Respecto a la
cantidad de CHy, se consideré un rendimiento bajo de CH, puesto que en los trabajos de
Guzman-Marmolejo et al. (2013) y de Wogan et al. (2020) se sefiala que la produccion de
CHy, es baja cuando se forma Gnicamente por procesos geoldgicos, Con base en lo anterior y
en los resultados de la Figura 6 del trabajo de Rimmer y Rugheimer (2019) se eligidé un
valor ilustrativo de tasa de mezcla de 1 x 10® como condicién inicial para el HCN, sin

embargo, es importante tomar en cuenta que la abundancia de HCN puede ser mayor
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debido a grandes impactos, tal como estuvo expuesta la Tierra arqueana (p.e. Parkos et al.,
2018; Catling and Zahnle, 2020).

A partir de la ecuacion de los gases ideales se calculd el nimero de moléculas de
HCN equivalente a una razén de mezcla de 1 x10® para una atmdsfera con 1 bar de presién

en una unidad de volumen (1 cm?).

Pyen *V
N = Ec.25
Rg *T

Donde:
N: Numero de moléculas de HCN.
P: Presion atmosférica parcial de HCN (1 x10°® bar).
Rg: Constante de Boltzmann (1.381 x 102 Joules * moléculas™ K™).

T: Temperatura (298.15 K)

Para un ambiente gaseoso, se obtuvo una densidad numérica inicial de HCN de 2.42
x 10™ moléculas cm™, por lo tanto este valor se usé para la Ruta 1y la Ruta 2. Para obtener
la concentracion inicial de HCN cuando las reacciones tienen lugar en un ambiente acuoso
(Ruta 3), se aplico la ley de Henry, en la cual se asume que el HCN de la atmosfera esta en
equilibrio con el HCN en agua, para ello se uso la constante de la Ley de Henry para este
compuesto (7.5 kg™ bar™), finalmente se obtuvo un valor de 4.52 x 10 moléculas/cm?,
cuyo valor en unidades de mol/L es igual a 7.5 x107.

Luego, para calcular la produccién maxima de adenina (HsCsNs), se asumié que
todas las moléculas de HCN participan en las reacciones de la ruta de sintesis de adenina.
De acuerdo a lo anterior, y tomando en cuenta que se necesitan cuatro moléculas de HCN
para producir una molécula de DAMN, y que se necesita de una molécula mas de HCN en
la reaccion R3 para obtener adenina, entonces se tomaron 4/5 del total de moléculas de
HCN para calcular la concentracion inicial de DAMN (H;CsNy), y se tomo 1/5 de
moléculas de HCN para incluirlas en la reaccion R3 (AICN + HCN — adenina).

Después de realizar los calculos mencionados se obtuvo que la concentracion

méxima de DAMN es de 2.23 x 10*" moléculas por cm®.
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V1. Resultados

6.1 Radiacion ultravioleta en la superficie de un PPH

En esta seccion se presentan los resultados obtenidos mediante el modelo fotoquimico
ATMOS descrito en la seccion 5.3.2. Uno de los objetivos centrales de este estudio fue
determinar el flujo UV 1(A1) entre 100 y 400 nm de una muestra de estrellas (AD Leonis,
Proxima Centauri y el Sol joven) que llegaria a la superficie de un planeta potencialmente
habitable (PPH) con atmésfera de CO, y N,. Se realizaron los calculos de los flujos UV
considerando distintas atmdsferas de CO, y N, para un PPH, las atmosferas que se

consideraron se muestran en la Tabla 2.

Tabla 2. Concentraciones de CO, y N, para 3 atmdsferas

COz NZ
Atmosfera . .
Concentracion (bar) Concentracion (bar)
1 0.01 0.99
2 0.03 0.97
3 0.1 0.9

En la Figura 16 se muestran los resultados de los flujos UV (en numero de fotones)
provenientes de la estrella enana M Préxima Centauri en su estado tranquilo, que llegarian
a la superficie de Préxima b considerando las 3 composiciones atmosféricas presentadas en
la Tabla 2.
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Figura 16. Flujo UV de Proxima Centauri que llegarian a la superficie de Préoxima b

Se muestra el flujo de fotones UV (Flujo UV) provenientes de Proxima Centauri que
llegarian a | superficie de Proxima b. Se usaron distintas composiciones atmosféricas de
CO; y N,. El planeta esta a una distancia donde recibiria un flujo igual al que recibe el
planeta Préxima b de Préxima Centauri.

Se puede observar que en todos los casos, el flujo ultravioleta que alcanza la
superficie del planeta Proxima b, son longitudes de onda arriba de 200 nm. Por otro lado,
dicho flujo es casi el mismo, independientemente del porcentaje de CO, en su atmdsfera.

Debido a que no se obtuvo una diferencia significativa en los flujos ultravioleta para
las distintas atmosferas, para el siguiente paso, no fue necesario tomar los resultados de las
3 atmasferas asi que s6lo se considerd la composicién atmosférica que permitié que llegara
el mayor flujo de fotones ultravioleta a la superficie del planeta, por lo cual, los calculos
posteriores se hicieron solo para la atmdsfera 3 (0.1 bar de CO,y 0.9 bar de N,).

Por otro lado, como se menciona en la seccion 4.4, las estrellas enanas M presentan
periodos de alta actividad dentro de los cuales pueden emitir fulguraciones (en inglés
Ilamadas “flares™) en el rango X-UV. Debido a que este fendmeno podria tener un impacto
en la sintesis de moléculas de importancia prebiotica en un PPH, para el analisis de este

trabajo se incluyé el caso extremo del flujo ultravioleta de una fulguracion energética (10%*
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ergs) emitida por AD Leonis. Dicha fulguracion fue reportada por (Hawley and Pettersen,
1991) y tuvo una duracion de 14,500 segundos. Miranda y colaboradores (en preparacion)
usaron esa fulguracion, y mediante una nueva version de ATMOS llamada “Flaremos” que
contempla variaciones temporales de los flujos estelares de acuerdo a Segura y
colaboradores (2010) y Tilley (2019), calcularon el flujo ultravioleta que llegaria a la
superficie de un PPH (con la misma composicion atmosférica de los casos aqui trabajados).

En éste trabajo se us6 el flujo ultravioleta maximo (calculado por Miranda y
colaboradores) que lleg6 a la superficie del PPH durante la fulguracion mencionada, lo cual
sucedi6 1,114 segundos después de que comenzada la fulguracion, es decir, un paso
después del méximo total de la fulguracion, la cual se dio a los 1,080 segundos. En la
Figura 17 se muestra el maximo del flujo UV de la fulguracién transformado a fotones que
llegarian a la superficie de un PPH, en la misma figura también se incluye el flujo que

llegaria a la superficie de un PPH para el flujo UV de AD Leonis en su estado base.
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Figura 17. Flujo UV de AD Leonis (de una fulguracién y de su estado tranquilo) que
llegaria a la superficie de Préoxima b.

Logaritmo del flujo UV en nimero de fotones de AD Leonis que llegaria a la superficie de
un planeta potencialmente habitable. En amarillo para el flujo de AD leonis en su estado
tranquilo y la curva morada para el maximo de una fulguracion energética de AD Leonis
(10** ergs) después de 1080 segundos de iniciada la fulguracion calculada por Miranda y
colaboradores (en revisién). Se usé una atmdsfera del 10% de CO,.
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6.2 Coeficientes de absorcion (1)

En esta seccién se presentan los resultados de los célculos realizados mediante los
programas de quimica computacional ORCA y Q-Chem descritos en la seccién 5.4. Los
parametros que se calcularon por medio de éstos métodos es la seccidn recta o(A) de las
moléculas diaminomaleonitrilo DAMN y diaminofumaronitrilo DAFN y la constante de
reaccion k de reaccion de AICN a adenina, sin embargo, puesto que para la obtencién de k
se requirié de una metodologia diferente que para o, los resultados para el calculo de k se
muestran mas adelante, en la seccion 6.4.

Para obtener o()), tal como se describe en la seccion 5.4.2 de forma mas detallada, se
necesita primero obtener la fuerza del oscilador f lo cual se hizo haciendo un célculo de los
espectros electronicos con el método CASS después de optimizar las moléculas DAMN vy
DAFN con el método B3LYP. La Tabla 3 muestra la intensidad de f considerando que las
moléculas se encuentran en forma gaseosa y para el caso en que las moléculas estuvieran en

un ambiente acuoso.

Tabla 3. Intensidad de fuerza del oscilador (f)

Molécula Longitud de onda 4 Fuerzfa del pscnador f
(nm) (sin unidades)
DAMN (gas) 159.6 0.0159
278.5 0.4601
DAMN (agua) 159.8 0.0151
278.3 0.4601
DAFN (gas) 167.2 0.0000
306.3 0.4123
DAFN (agua) 165.9 0.0000
302.2 0.4240

En inglés llamado “Oscillator strength”

67




Las fuerzas del oscilador (f) que se obtuvieron se usaron en la ecuacion Ec.19 para
obtener el coeficiente de absorcién molar €(4). Usualmente, estos coeficientes de absorcién
molar se utilizan para modelar espectros de absorcion como los que se obtienen de forma
experimental. Los datos que se obtuvieron de los espectros electronicos posteriormente
fueron usados en la ecuacion Ec.20 para obtener o(A).

En la Figura 18 se comparan las secciones rectas de las moléculas DAMN y DAFN
simuladas (con ORCA) en medio acuoso y fase gaseosa. Para estos calculos se utilizaron
los flujos UV de la muestra de estrellas que llegarian a la superficie de un PPH, los cuales
se obtuvieron mediante el codigo ATMOS (ver seccidn 5.3.2). En la gréafica se incluye la
curva del flujo UV maximo de una fulguracion emitida por AD Leonis (reportada por
Miranda y colaboradores) asi como el flujo UV de una lampara de mercurio reportado por
Ranjan y Sasselov (2016). En la seccion 5.3.6 se da una descripcion més detallada sobre el
flujo UV de la lampara.
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Figura 18. Flujos UV y secciones eficaces (rectas).

En la parte de arriba se muestran los resultados obtenidos con el cédigo ATMOS de los
flujos UV que llegarian a la superficie (sup) de un planeta potencialmente habitable PPH
(lineas punteadas) con atmésfera de CO2 (a una concentracion de 0.1 bar) para la
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radiacidn ultravioleta entre 125 y 400 nm de tres tipos espectrales de estrellas: AD Leonis,
Préxima Centauri y Sol joven (cuando éste tenia aproximadamente 0.5 Ga). Las curvas
continuas representan la radiaciéon que llegaria al tope superior de la atmdsfera de un
PPH. Se incluye el flujo UV de un maximo de una fulguracién emitida por AD Leonis.
También se incluye el flujo reportado por Ranjan y Sasselov de una lampara de mercurio.
(Abajo) Se muestran las secciones transversales de absorciéon de diaminomaleonitrilo
(DAMN) y diaminofumaronitrilo (DAFN) en gas y fase gaseosa.

6.3 Tasas de fotolisis (J)

En esta seccion se muestran las tasas de fotolisis (J) requeridas para el codigo desarrollado
en este trabajo (ver secciones 5.1y 5.2), el cual calcula el rendimiento de adenina debido a
la interaccion con el flujo de fotones ultravioleta (flujo UV), 1(1). Las J se calcularon para
distintos ambientes: Sol joven, AD Leonis, Proxima Centauri, el maximo de una
fulguracion emitida por AD Leonis y para una ldmpara UV (de mercurio).

Las J se obtuvieron a partir de los calculos de los flujos UV, I(4), que llegarian a la
superficie de un planeta potencialmente habitable y los calculos de las secciones rectas
o()), de las moléculas DAMN y DAFN que forman parte de una ruta de sintesis de adenina
(Figura 1) para los escenarios donde las reacciones quimicas se llevan a cabo en un
ambiente gaseoso y para el caso en que las reacciones se dan en un ambiente acuoso.

Las tasas de fotolisis necesarias para los distintos escenarios se muestran en la Tabla
1 de la seccion 5.3, mientras que la Tabla 4 muestra los valores que se obtuvieron una vez
incorporados los datos de los calculos de (1) y o (L) (ver secciones 6.1 y 6.2) en la

ecuacion Ec.17.
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Tabla 4. Tasa de fotolisis (J)

Reaccion

Tasa de fotolisis [s™]

J; DAMN — DAFN ( gas)

J, DAFN — AICN (gas)

J; DAMN — DAFN (Agua)

J, DAFN — AICN (Agua)

Sol joven
Estado
tranquilo

1.1 x 10
2.78 x 10*
1.0 x 10

25x10%

Proxima
Estado
tranquilo

4.27 x 10

413 x 10

4.28 x 10

3.76 x 10™

AD Leo
Estado
tranquilo

3.23x 10°

3.16x 10°

1.99 x 10°

2.99 x 10°

AD Leo
Fulguracion
1.55x 10
1.43x 10*°

1.56x 10*°

1.42x 10*°

Lampara
uv
2.89 x 107
3.18x 10

2.92x 1072

4.6x 10°

6.4 Constante de velocidad (k)

En esta seccion se muestran los resultados de los calculos de la constante de velocidad (k)

de la reaccion R3 que va de AICN + HCN hacia adenina. La Figura 19 muestra las energias

de los reactivos, estados de transicion (TS) y productos calculados para los distintos

escenarios descritos en la seccion 5.1. Las barreras de reaccion que se aprecian en la

gréfica, es la energia que se requiere para pasar de reactivos a productos, también conocida

como energia de activacion (Ea), como se explica en la seccién 5.4.3, en una reaccion

quimica, antes de convertirse los reactivos en productos se forma lo que se conoce como

complejo activado o estado de transicion (TS).
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Figura 19. Barreras de energia.

Muestra las energias de activacion (Ea) entre el estado de transicion (TS) y el estado basal
de los reactivos (pendiente del lado izquierdo de la curva) de la reacciéon R3 para los 3
distintos escenarios: Escenario “a@” donde las reacciones ocurren en medio gaseoso sin
molécula de agua como catalizador (azul); escenario “b”, las reacciones ocurren en un
medio gaseoso con una molécula de agua como catalizador (naranja); escenario “c”, las
reacciones ocurren en un medio acuoso (rosa). Se muestran las geometrias optimizadas
de los reactivos y productos para el escenario b, donde las reacciones se dan en fase
gaseosa con una molécula de agua como catalizador. En la parte central se muestran las
geometrias de los estados de transicion para los tres escenarios. Carbono (negro),

nitrogeno (azul), oxigeno (rojo), hidrégeno (blanco).

En la Tabla 5 se presentan los parametros termodindmicos que se obtuvieron con el
calculo de frecuencias del estado basal (BS) y del estado de transicién (TS) para obtener la
barrera de reaccion entre AICN + HCN y adenina (seccién 5.4.3). El nivel de teoria usado
fue B3LYP/6-311+G* y los célculos se realizaron para condiciones estandar de presiéon y
temperatura (P=1 bar y T=25°C).
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Tabla 5. Pardmetros termodinamicos

Estructura molecular ZPVE TFE S H
(Kcal/mol) (Hartrees) (cal/mol*Kelv) (Kcal/mol)
AICN+HCN_Gas_Reactivo. 65.812 -467.37828 105.856 73.025
AICN+HCN_Gas_TS 63.992 -467.29998 90.418 69.858
AICN+HCN_Gas_Producto. 68.199 -467.38768 93.484 74.348
AICN+HCN+H,0_Gas_Reactivo 81.228 -543.83889 121.391 90.424
AICN+HCN+H,0_Gas_TS 77.904 -543.73425 109.921 86.170
AICN+HCN+H,0_Gas_Producto 84.009 -543.84804 107.319 91.972
AICN+HCN_PCM_Reactivo 65.843 -467.34036 104.08 71.629
AICN+HCN_PCM_TS 64.595 -467.26459 89.596 69.896

Con la informacion de la Tabla 5 se calcularon las energias relativas (energia de

activacion E, y diferencia de entropia AS), donde E, es la suma de la energia libre total

(TFE) mas la energia vibracional del punto cero (ZPVE) entre el estado base y el estado de

transicion.

Tabla 6. Energias relativas (energia de activacion (Ea) y ASgs_.7s)

Ea ASgs s
Estructura molecular
(Kcal/mol) (cal/mol)
AICN+HCN Gas phase (BS — TS) 47.31 -15.438
AICN+HCN+H,0 Gas phase (BS — TS) 62.60 -11.470
AICN+HCN water (BS — TS) 46.29 -14.484

Por altimo, en la Tabla 7 se muestran los resultados de las constantes de velocidad

que se obtuvieron al usar las energias relativas de la Tabla 6 en la ecuacién de Eyring.
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Tabla 7. Constante de velocidad (k)

Reaccion Constante de velocidad (k)
AICN + HCN — adenine (gas) 1.667 x 10** cm® moléculas™ s
AICN + HCN + H,0 — adenina (gas) 2.016 x 10°* cm® moléculas® s
AICN + HCN — adenina (agua) 8.54 x 102 L mol™* s*

6.5 Abundancias de adenina

En esa seccion se muestran los resultados obtenidos del cddigo escrito para este trabajo
(descripcion detallada del codigo en las secciones 5.1 y 5.2), cuyo objetivo principal es la
obtencién de las abundancias de la ruta de sintesis de adenina (nUmero de moléculas) que
podrian formarse en la superficie un planeta potencialmente habitable debido a los flujos
UV provenientes de una muestra de estrellas.

Para correr el codigo se consideraron los valores iniciales de los coeficientes J y k
cuyos resultados se muestran en las secciones 6.3 y 6.4 respectivamente, asi como las
concentraciones iniciales de DAMN (1.94 x 10" moléculas cm™ para las reacciones en gas
y 6 x 10 mol L™ para las reacciones en medio acuoso) calculadas en la seccién 5.5 para la
Tierra joven con una composicion atmosférica de 10% de CO, y 90 % de N,. En la ruta
donde hay una molécula de agua como catalizador, pero las reacciones se dan en un
ambiente gaseoso (R3b), se usé dentro del cddigo una concentracion de agua en la
atmosfera cercana a la calculada en la superficie por el modelo fotoquimico ATMOS, cuyo
valor es 2.21 x 10*" moléculas cm™.

Por otro lado, para obtener la abundancia de adenina debido al flujo UV de una
fulguracion emitida por AD Leonis, se asumioé que todas las moléculas DAMN de inicio se
transforman de manera instantanea en DAFN, esto debido a que nuestros resultados
muestran que las tasas de fotolisis son varios érdenes de magnitud mas altas que para el
estado base de dichas moléculas (ver Tabla 4). Por lo anterior, las ecuaciones que se usaron
para modelar la abundancia de adenina debido a una fulguracion fueron las ecuaciones 6a y

6b para su caso respectivo. La Tabla 8 muestra las abundancias de adenina que se
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obtuvieron de para cada una de las fuentes de UV consideradas en éste estudio. En la
Figura 20 y la Figura 21, se muestra la evolucion temporal de las abundancias de las
moléculas de la ruta de sintesis de adenina (DAMN, DAFN, AICN y adenina) para las
distintas fuentes de radiacion UV, a partir de los resultados de los calculos que se hicieron

con el codigo que se desarrollo para el presente estudio.

Tabla 8. Abundancia de adenina (en niimero de moléculas por cm®)

Después de 10 horas de haber recibido el flujo UV, para planetas en la zona habitable del
Sol, Proxima, AD Leonis y para una lampara de mercurio (con emisién alrededor de 224
nm). Las abundancias se muestran en comparacion con las abundancias calculadas para

la Tierra.
Abundancia de adenina (moléculas/cm®)
Ruta de sintesis Sol joven  Proxima  AD Leo AD Leo Lampara

(Estado (Estado (Estado (Fulguracién) uv
tranquilo) tranquilo) tranquilo)

DAMN—DAFN—AICN+HCN —adenina 1 0.83 0.94 0.96 0.96

(gas)

DAMN— DAFN— AICN+HCN+H,0 — adenina 1 1.67 1.79 2 1.92

(gas)

DAMN—DAFN—  AICN+HCN  —adenina 1 0.71 0.96 0.98 5.6

(agua)
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Figura 20. Resultados de los rendimientos en fase gaseosa

Muestra la evolucion temporal de la densidad numérica (rendimiento) de las moléculas de
la ruta de sintesis de adenina (después de 10 horas) sobre la superficie de un PPH
alrededor de: el joven Sol, una lampara de mercurio, dos enanas M (AD Leonis y Proxima).
La columna de la izquierda corresponde a las reacciones de la Ruta 1 en fase gaseosa
(AICN + HCN - adenina); la columna de la derecha corresponde a la reaccion de la Ruta 2
con una molécula explicita de H,O como catalizador: AICN + HCN + H,0. En todas las
reacciones se consideraron condiciones estandar de temperatura y presiéon (T=25°Cy P =
1 atm).
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Figura 21. Resultados de los rendimientos en medio acuoso.

Evolucién temporal de la densidad numérica de la Ruta 3 (reacciones en medio acuoso).
Cada panel corresponde a una fuente de radiacion UV: Sol joven (panel superior
izquierdo), ldmpara de mercurio (panel superior derecho), AD Leonis (panel inferior
izquierdo) y Préxima (panel inferior derecho), en condiciones estandar de temperatura y
presién (T=25°Cy P =1 bar).
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V11. Discusion

Uno de los principales motivos por el cual este trabajo se centra en el efecto que puede
tener el ambiente UV de estrellas enanas M sobre la quimica prebidtica en un planeta
potencialmente habitable (PPH), es porque la radiacion ultravioleta pudo jugar un papel
relevante para desencadenar reacciones de importancia prebiotica en la Tierra joven (hace
aproximadamente 3.8 Ga), esto debido a que la composicion atmosférica (sin una capa de
ozono) permitia que parte de la radiacion ultravioleta emitida por el Sol alcanzara la
superficie de la Tierra durante el edn Arqueano. En el caso de las estrellas enanas M, como
puede apreciarse en la Figura 18, presentan emisiones importantes en la region ultravioleta,
ademas, poseen varias cualidades (discutidas en la seccién 4.4) como su abundancia en la
galaxia (~70%) y su baja luminosidad, lo cual las convierte en objetivos importantes para la
busqueda de exoplanetas, donde planetas rocosos podrian ser detectados con mayor
facilidad que en estrellas mas luminosas.

En el presente trabajo se utilizaron los flujos UV realistas (entre 100 y 400 nm) de
una muestra de estrellas con diferente actividad cromosferica: se uso el flujo UV (de
observaciones reales) de 2 estrellas tipo enana M (AD Leonis M5.5V y Proxima Centauri
M3V), el espectro sintético UV del Sol joven (Clare et al., 2012) y el flujo UV de una
lampara de mercurio (Ranjan y Sasselov, 2016). AD Leonis se eligié porque es una de las
estrellas enanas M con mas actividad magnética (p.e. Segura et. al., 2010; Tilley et. al.,
2019), y como consecuencia de ésta actividad, emite fulguraciones mayores que 10% ergs
con una frecuencia de docenas de veces por dia, una de sus fulguraciones ha sido de las mas
energéticas (10** ergs) observadas en estrellas enanas M (Hawley y Pettersen, 1991) cuya
frecuencia podria ser de una vez por mes. Con el fin de analizar un caso extremo del
impacto en la quimica prebidtica que podria tener la emisidn ultravioleta de este tipo de
fulguraciones sobre un planeta potencialmente habitable (PPH) se utiliz6 ademas del flujo
UV de AD Leonis en su estado tranquilo, el del maximo de la fulguracién mencionada.
Proxima Centauri es menos activa que AD Leonis, se consideré dentro de la muestra de
estrellas porque ademas de ser la estrella mas cercana al Sol, posee un planeta (Préxima b)
en su zona habitable y por lo tanto es importante evaluar el impacto que podria tener la

radiacion ultravioleta de Proxima Centauri para desencadenar reacciones de importancia
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prebiotica (en particular la sintesis de adenina) sobre la superficie de Préxima b. El espectro
UV del Sol joven para el presente estudio es una referencia obligada, puesto que el Unico
ejemplo que conocemos donde emergio la vida es el de la Tierra. Por otro lado, para
nuestro estudio se incluyé el flujo UV de una lampara de mercurio, debido a que en
diversos estudios experimentales donde evaltan el papel de la radiacion ultravioleta como
impulsor de reacciones quimicas de importancia prebidtica, utilizan este tipo de lamparas,
cuya emision principal es una banda estrecha alrededor de 254 nm.

En la parte superior de la Figura 18 se muestran los flujos de fotones ultravioleta
(flujo UV) que llegarian a la superficie de un PPH con atmosfera compuesta por 0.1 bar de
CO,y 0.9 bar de N2, en todos los casos se puede apreciar que el flujo UV que logra llegar a
la superficie del PPH es a partir de los 200 nm. Dichas longitudes de onda son convenientes
para reacciones de importancia prebiotica, ya que la mayoria de biomoléculas contienen
grupos cromoforos (ver seccion 4.3) que interacttan con fotones ultravioleta arriba de 200
nm, estos fotones al interactuar con los grupos cromdforos promueven transiciones
electronicas entre orbitales moleculares = y n*, lo que facilita que se lleven a cabo las

reacciones quimicas.

7.1 Reacciones quimicas y ruta de sintesis de adenina

Para este andlisis se considero el escenario mas optimista en el que las reacciones se dan en
una sola direcciébn omitiendo reacciones de destruccion. La ruta de reaccion que fue
seleccionada para éste estudio comienza con la molécula diaminomaleonitrilo (DAMN),
porque es el primer oligomero estable del &cido cianhidrico (HCN) (p.e. Sanchez et al.,
1967; Ferris and Edelson, 2002; Jeilani et al., 2016; Ruiz-Bermejo et al., 2019). La
molécula de HCN ha sido reconocida como clave para la quimica prebiotica (p.e. Ferris et
al., 1978b; Voet and Schwartz, 1983; Ferris and Hagan, 1984; Orgel, 2004; Colin-Garcia et
al., 2009; Boulanger et al., 2013; Nandi et al., 2018). Por otro lado, se eligié una ruta que
requiriera radiacion ultravioleta (UV) en la mayoria de las reacciones, para poder evaluar el
impacto de la radiacion ultravioleta de diferentes estrellas. Para la ruta de sintesis de
adenina se consideraron las condiciones méas favorables, lo que significa que no se

incluyeron reacciones inversas o de ramificacion, sin embargo, se tiene conciencia de que
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son posibles otros reactivos y productos como puede ser: hipoxantina, purina o guanina (ver
figura 4), sobre todo en la reaccion R3 (AICN+HCN — adenina). Los experimentos
muestran que la adenina puede obtenerse afiadiendo una molécula de HCN al 4-
aminoimidazol-5-carbonitrilo (AICN), a temperatura ambiente (25°C) (p.e. Oré and
Kimball, 1962; Sanchez et al., 1968b; Yadav et al., 2020) aunque dependiendo de las
condiciones quimicas y fisicas (disolvente, temperatura, PH, catalizadores, etc.) este paso
puede tener un producto diferente (p.e. Barks et al., 2010; Or6 and Kimball, 1962; R. A.
Sanchez et al., 1966). Por ejemplo, Or6 y Kimball (1962) y Sanchez et al. (1966),
encontraron que la adicion de una molécula de H,O a AICN a 100° C forma 4-
aminoimidazol-5-carboxamida (AICA) y a su vez, AICA + HCN produce hipoxantina. Para
el planteamiento teorico de este estudio, se asumieron condiciones estandar de presion y
temperatura (T = 25 °C y P = 1 bar) para todas las reacciones, por lo que el producto mas
apropiado fue la adenina, teniendo en cuenta que la evidencia experimental indica que se
requieren temperaturas mas altas para obtener otros productos a partir de AICN.

Barks y colaboradores en su articulo del (2010), exploraron las posibles moléculas
intermediarias (DAMN, AICN y AICA) en los procesos de formacion de nucleobases de
purina (purina, adenina, hipoxantina y guanina) habilitados por la radiacion ultravioleta, a
partir de soluciones de formamida calentadas a 130°C durante 96 horas en ausencia y en
presencia de catalizadores inorganicos (CaCOjz; y NayP,0O7). Para una solucion de
formamida pura calentada a 130° C con AICN sin irradiar con la lampara de mercurio
consiguieron obtener 500 g de adenina por gramo de formamida después de 48 horas. En el
caso de la solucion gue contenia AICN irradiado con la lampara de mercurio, después de 36
horas obtuvieron 450 g de adenina por gramo de formamida y registraron que después de
48 horas que habia una disminucién foto inducida del rendimiento de adenina, lo cual
sugieren que el AICN o la adenina pueden sufrir foto descomposicién, o que la radiacién
ultravioleta estimula la formacion de moléculas mas pesadas. Por lo tanto, se necesitan mas
experimentos y simulaciones teoricas para cuantificar el efecto de la radiacion ultravioleta
en la destruccion de la adenina o la generacién de nuevos compuestos a partir de la adenina
mediada por la interaccion con fotones ultravioleta.

El cuello de botella obvio de la ruta de sintesis de adenina usada para éste trabajo, es

la reaccion cinética de AICN hacia adenina, en la tabla 7 se puede observar que las
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constantes de velocidad (k) son muy pequefias, esto implica que se trata de reacciones muy
lentas y que es muy poco probable que se lleven a cabo en condiciones normales (T = 25°C
y P = 1 bar), por lo tanto, se necesita considerar condiciones especiales para que ocurran
dichas reacciones, como por ejemplo, el uso de catalizadores y/o condiciones alejadas de
las condiciones normales de presion y temperatura.

El AICN se considera "inmune™ a la radiacién ultravioleta (p.e. Ferris and Edelson,
2002; Szabla et al., 2014c) aunqgue, es posible que los fotones ultravioleta sean relevantes
para el Gltimo paso de nuestra ruta quimica, al respecto, Glaser y colaboradores en su
articulo del (2007) sugirieron que los pentdmeros de HCN neutros (estructuras intermedias
entre el AICN y la adenina) podrian ser activados por fotones ultravioleta con longitudes de
onda inferiores a 296 nm y, posteriormente, esto podria conducir a la estructura de la
iminoadenina. Esta posibilidad requiere un analisis detallado de los pasos intermedios
desde el AICN hasta la adenina por medio de métodos de quimica cuantica y de esta forma
analizar el efecto de la interaccién con fotones ultravioleta. Para lo anterior se requiere la
eleccion y exploracion de superficies de energia potencial de estructuras moleculares para
la construccion de perfiles de energia de rutas viables. Esto implica también la inclusion de
la(s) nueva(s) etapa(s) en el sistema de reacciones de nuestro codigo, y por lo tanto, la
busqueda de métodos para solucionar sistema de ecuaciones acopladas mas complejos.

Por otra parte, por medio de herramientas de quimica computacional (ORCA, Q-
Chem, Gaussian, etc) se obtuvieron los coeficientes tasa de fotolisis J(1) (para las
reacciones R1 y R2) y constante de velocidad (k) (para las reacciones R3a,b) considerando
condiciones como las utilizadas en otros trabajos sobre sintesis de adenina en condiciones
prebidticas. Ademas, mediante estas herramientas se pueden considerar estados excitados
de las moléculas, lo que podria ayudar a disminuir las barreras de reaccion, sin embargo, en
éste trabajo solo se usaron los estados basales de las moléculas analizadas. Es importante
sefialar que el hecho de explorar e incluir en el cddigo otras condiciones ademas de las
mencionadas anteriormente implica realizar los andlisis asi como los célculos descritos en
la seccion de metodologia, esto implicaria (como se sefialdé mas arriba) la busqueda de
soluciones para sistemas de ecuaciones acopladas mas complejas en caso de que se
requiriera la inclusion de mas reacciones y variables a la ruta de sintesis. Lo anterior

requiere tiempo y potencia de célculo ya que muchas veces el solo andlisis de un
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mecanismo de reaccion es en si mismo complicado, o el mero hecho de considerar una
temperatura diferente requiere la optimizacion completa de las estructuras quimicas a dicha

temperatura, lo que a veces lleva mucho tiempo o simplemente no se puede conseguir.

7.2 Tasas de fotolisis y el papel de la radiacion
ultravioleta en la quimica prebiotica en planetas
alrededor de enanas M

Otra caracteristica en la que se asumid un escenario “optimista”, fue en la consideracion de
rendimientos cuanticos de fotolisis maximos (®(X) = 1), como resultado las reacciones de
fotolisis tienen una eficiencia del 100% para convertir DAMN a DAFN a AICN. La
suposicion  “optimista” significa que los productos de estas reacciones estan
sobreestimados, sin embargo, unos rendimientos mas realistas afectarian por igual a todas
las simulaciones independientemente de la fuente de radiacion ultravioleta (UV). Asi, los
rendimientos cuanticos no afectarian a la comparacion entre los casos aqui considerados.
Las cantidades relevantes para el analisis del potencial de la quimica prebidtica en la Tierra
joven en comparacion con los planetas alrededor de las enanas M son las tasas de fotolisis
(J), (ver Tabla 4). A continuacion se muestra los 6rdenes de magnitud de las tasas de
fotolisis que se obtuvieron en este trabajo a partir de las distintas de las distintas fuentes de

radiacion ultravioleta:

JProxima (10_4) < JAD_Leo (10_3) < JLamp uv (10_2) < JSoIJoven (10_1) < JFnguraci(’)n (10+3)

La radiacion ultravioleta (UV) de estrellas activas como AD Leonis y Proxima
Centauri en su estado tranquilo, produce tasas de fotolisis de hasta 3 6rdenes de magnitud
inferiores a las obtenidas para el Sol joven, pero para el maximo de una fulguracion de alta
energia como la aqui considerada de 10** ergs, las tasas de fotdlisis son cuatro 6rdenes de
magnitud mayores que para el Sol joven. Esto apoya la idea de que las fulguraciones
pueden ser buenos impulsores de quimica prebidtica en planetas alrededor de enanas M
(p.e. Ranjan et al., 2017; Rimmer et al., 2018), siempre que este mismo fenémeno no

remueva la atmoésfera planetaria. Las observaciones de Kepler indican que tales

83



fulguraciones ocurren cada 100 a 1000 dias en promedio (Yang and Liu, 2019) para las
enanas M. Para los tipos espectrales M3 a M4, las observaciones de Kepler y TESS
muestran que las fulguraciones de 10** ergs tienen una frecuencia de 10 a 100 dias por
llamarada (Bogner et al., 2022; Ramsay et al., 2021). Proxima Centauri presentaria
fulguraciones con magnitudes superiores a 103 ergs cada dos afios (Vida et al., 2019). Se
necesitan modelos o experimentos dependientes del tiempo que consideren flujos UV
variables en el tiempo para una mejor evaluacion de su posible papel en la quimica
prebidtica en PPHs alrededor de enanas M.

Otra forma de evaluar los resultados aqui presentados, es considerando la rapidez
con la que las reacciones mediadas por fotones ultravioleta conducen a un rendimiento del
50% de AICN. Este rendimiento se selecciono de acuerdo a lo reportado por Rimmer y
colaboradores en su articulo del (2018), donde explican que un rendimiento del 50% en
cada paso significa un rendimiento global del 0,1% en las reacciones de siete pasos. La
Tabla 9, muestra el momento en que el rendimiento de AICN es del 50%. Estos nUmeros
indican que incluso en los planetas con menos fotones ultravioleta, las reacciones se

producen en unas pocas horas, lo que puede ser mejorado con el uso de catalizadores.

Tabla 9. 50% de rendimiento de AICN

50% Sol joven Lampara de mercurio AD Leonis Proxima Centauri
AICN Tiempo (seg) Tiempo (seg) Tiempo (seg) Tiempo (seg)
Path 1 10 55.5 526 4005
Path 2 10 55.5 526 4005
Path 3 0.0013 0.005 0.3 1

Tiempo en alcanzar el 50% de rendimiento de AICN en cada ruta de reaccion (Path 1, Path 2 y Path 3) para
cada fuente de flujo de fotones ultravioleta (UV).

7.3 Experimentos frente a modelos tedricos

La mayoria de los trabajos que estudian la sintesis abidtica de adenina de forma
experimental bajo distintas condiciones, obtienen rendimientos entre 0.03 y 0.04 % de
adenina (en la seccidn 4.2 se describen con mas detalle dichos trabajos), incluso existen
estudios como los realizados por Oré y Kimball (1961) donde han obtenido rendimientos
altos (~5%). Los resultados de éste estudio computacional estan lejos de esos porcentajes

de rendimiento de adenina, tal como se puede apreciar en las figuras 20 y 21, esto es,
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porque en los experimentos mencionados utilizan grandes concentraciones iniciales de uno
0 mas catalizadores, asi como diferentes condiciones ambientales que se alejan de las
condiciones estandar (1 bar de presion, 25°C de temperatura). Por otro lado, uno de los
escenarios que se tomo en cuenta para este trabajo, fue para reacciones en un ambiente
gaseoso, sin embargo algunos estudios sefialan la produccion de moléculas de importancia
prebiotica tales como las purinas tienen bajas probabilidades de formarse en fase gaseosa.
Por lo anterior y debido a que la reaccion cinética R3 tiene altas barreras de reaccion, no se
esperaba obtener grandes rendimientos de adenina en fase gaseosa.

Se puso a prueba los resultados de Roy y colaboradores del (2007), quienes
reportaron que una molécula de agua puede bajar la barrera de energia para producir
adenina a partir de AICN (R3b), principalmente debido a que podria haber agua disponible
en las atmdsferas de planetas potencialmente habitables. En el presente estudio se encontro
que ésta reaccion (R3b) produce siete érdenes de magnitud mas adenina que la reaccion en
fase gaseosa sin la molécula de agua como intermediaria (R3a); lo cual aumenta el
rendimiento que se obtiene sin la molécula de agua, sin embargo, no lo suficiente para
propiciar una quimica prebidtica tal como se sefiala en Rimmer et al. (2018) Por otro lado,
hay que destacar que nuestros resultados tampoco fueron favorables para la reaccion en
medio acuoso debido a que no se incluyd ningun catalizador y ademas se considerd una
concentracion inicial muy baja de HCN, ya que se asumié que el HCN se forma primero en
la atmosfera y después se disuelve en el agua. Respeto al HCN es importante sefialar que
puede formarse debido a otras fuentes (por impactos de asteroides o cometas, por ejemplo)
y por lo tanto, puede concentrarse en formaciones geoldgicas especificas, como por
ejemplo, en estanques o en crateres formados por impactos (p.e. Cleaves, 2013; Pearce et
al., 2022, 2017).

Puesto que los resultados fueron obtenidos por medio de herramientas de quimica
computacional, una recomendacidn que surge a partir de éste trabajo, es que para futuros
modelos tedricos se explore si la reaccion de AICN hacia adenina puede propiciarse por la
interaccidn con fotones UV, o si al menos se puede bajar la barrera de reaccion y hacerla
méas favorable, tal como se sugiere en los resultados experimentales de Barks y
colaboradores (2010), también deberia explorarse rutas que incluyan catalizadores que se

ha encontrado que funcionan en experimentos.
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Ranjan y Sasselov (2016) mostraron que la "radiacion de una l&mpara de mercurio
de banda estrecha alrededor de 254 nm es una aproximacion aceptable para los
experimentos prebioticos, sin embargo advierten que “las tasas de reaccién medidas bajo la
radiacion de una lampara de banda estrecha pueden ser posiblemente diferentes de las
medidas bajo la irradiacién correspondiente al entorno prebidtico por multiples 6rdenes de
magnitud”. La modelacidn tedrica presentada en este trabajo muestra que las tasas de
fotolisis obtenidas utilizando el flujo UV completo y los coeficientes de absorcion en el
rango de longitudes de onda relevante (200 nm a 400 nm) es un orden de magnitud mayor
que las tasas obtenidas con la ld&mpara de mercurio. En el mismo articulo, Ranjan y
Sasselov (2016) destacan el argumento de que la alta intensidad de la lampara sirve para
acelerar la fotoquimica UV a escalas de tiempo mas accesibles en el laboratorio, sin
embargo, las simulaciones realizadas para éste trabajo, muestran que las reacciones debido
al flujo UV que llegaria a la superficie de un PPH son cinco veces mas rapidas que aquellas
obtenidas con la lampara de mercurio (ver Tabla 9).

Es importante sefialar que tanto los experimentos como los modelos tedricos son
complementarios y que ambos métodos de analisis tienen sus pros y sus contras. Los
experimentos estan limitados por la banda estrecha de las fuentes utilizadas para medir los
coeficientes de absorcion o los rendimientos de los compuestos producidos por la
interaccion con los fotones UV, la adicion de catalizadores o reactivos solo depende de la
disponibilidad de dichos compuestos y de la configuracion experimental en el laboratorio.
Por otro lado, los calculos tedricos permiten conocer mejor los mecanismos de reaccion y
los estados de transicion entre reactantes y productos, pero el tiempo y la potencia de
calculo aumentan cuando se afiaden mas reactantes y cuando las moléculas aumentan su
namero de atomos, ademas los calculos tedricos pueden servir de guia para los estudios en
laboratorio, por ejemplo, en el tiempo que puede ocurrir una reaccion o la energia que se
necesita para que una reaccion ocurra. En necesario promover ambos enfoques para tener
un panorama mas completo de la quimica prebidtica en la Tierra 0 en otros ambientes fuera

de la Tierra por ejemplo en otros planetas.
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VI1Il. Conclusiones

En este trabajo se propuso una metodologia computacional para estimar la produccion de
adenina en planetas con diferentes ambientes de radiacion ultravioleta (UV). Obtuvimos las
secciones eficaces UV o(L) para DAMN y DAFN vy posteriormente las tasas de fotélisis
J(4) para evaluar el efecto del flujo estelar UV en moléculas de importancia prebiotica. Por
otro lado, se obtuvieron los estados de transicion (TS) asi como la entropia (S), entalpia (H)
y energia de activacion (E,) para las reacciones que forman adenina desde AICN+HCN,
estos resultados son dtiles para posteriores célculos tedricos y aproximaciones
experimentales.

Se utilizaron los flujos UV (entre 100 y 400 nm) medidos de una muestra de estrellas
(2 estrellas enanas tipo M, el Sol joven y una fulguracion energética de una enana M de la
muestra elegida), asi como el flujo de una lampara de mercurio cuya emision principal es
en el intervalo ultravioleta (alrededor de 254 nm),

y mediante el modelo fotoquimico ATMOS se calculo el flujo de fotones ultravioleta
que llegarian a la superficie (flujo UV superficial) de un hipotético planeta potencialmente
habitable (PPH) con una atmosfera rica en CO; (10 %). Esta aproximacion nos permitié
considerar flujos mas realistas para evaluar la produccion de compuestos de relevancia
prebidtica por fotdlisis. Una diferencia fundamental de este trabajo con estudios
experimentales, es que éstos Ultimos, utilizan lamparas de emision ultravioleta, las cuales
no reproducen completamente las intensidades o intervalos de longitudes de onda de la
radiacion ultravioleta que alcanzaria la superficie de un PPH proveniente de su estrella
anfitriona. Finalmente, obtuvimos la densidad numérica de la adenina considerando las
reacciones en fase gaseosa y en medio acuoso.

A partir de los resultados obtenidos se encontro lo siguiente:

*Los experimentos con lamparas ultravioleta pueden estar subestimando la produccion por

fotolisis de moléculas de importancia prebidtica.
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*Las reacciones de fotolisis (R1 y R2) son répidas en general, se obtiene un rendimiento del
50% de AICN en pocos segundos para el joven Sol y alrededor de 1 hora sobre el planeta
Proxima b (ver Tabla 10), con la advertencia de que esos resultados se obtuvieron
considerando el caso méas optimista donde los rendimientos son los maximos, es decir, se
asumid para el rendimiento cuantico ®(A) un valor igual a uno, ademas tampoco se
consideraron reacciones de ramificacién. Lo primero implica que para valores < 1 de ®(1)
las reacciones fotoquimicas (R1 y R2) serian mas lentas, sin embargo, por ser directamente
proporcional a la tasa de fotolisis J, las escalas de tiempo serian de minutos a horas, pero
aun asi, los tiempos serian rapidos respecto a las escalas de tiempo geoldgicas.

*La reaccion (R3) por procesos cinéticos de AICN + HCN hacia adenina es lenta (ver
Tabla 7), por lo que se recomienda que en futuras investigaciones deberian considerarse
otros mecanismos para este Ultimo paso de la ruta quimica, incluyendo la interaccion con
fotones UV, asi como el uso de catalizadores. En particular, investigaciones experimentales
muestran que los catalizadores podrian reducir las barreras de reaccion entre AICN + HCN
y adenina. Por lo cual, para un futuro trabajo podria considerarse un codigo mas amplio que

modele una ruta de sintesis mas compleja.

*Asumiendo que todos los planetas simulados tienen la misma disponibilidad de HCN, el
planeta iluminado por el Sol joven tiene mayores tasas de fotdlisis que los planetas
alrededor de las estrellas activas en estado tranquilo, AD Leonis y Préxima Centauri,
mientras que la energia emitida por una fulguracién energética (10 ergs) tiene suficientes
fotones para impulsar reacciones fotoquimicas relevantes para la quimica prebiotica.

Los planetas que rodean a las enanas M activas pueden proporcionar el entorno mas
favorable para la produccion de compuestos relevantes para los origenes de la vida mediada

por la radiacion ultravioleta entre 100 y 400 nm.
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X. Apeéndice

10.1 Codigo que calcula el rendimiento de adenina

Para escribir el codigo en Python se tomaron las siguientes consideraciones:
La ecuacion Ec.3 dentro del script corresponde a: reaccionl

La ecuacion Ec.4 dentro del script corresponde a: reaccion2
La ecuacion Ec.5 dentro del script corresponde a: reaccion3
La ecuacion Ec.6 dentro del script corresponde a: reaccion4
La concentracién de la molécula DAMN dentro del script corresponde a: A

La concentracién de la molécula DAFN dentro del script corresponde a: B
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La concentracion de la molécula AICN dentro del script corresponde a: C

La concentracion de la molécula adenina dentro del script corresponde a: D

t es el tiempo

La tasa de fotolisis Jpamn dentro del script corresponde a: J1

La tasa de fotolisis Jparn dentro del script corresponde a: J1

La tasa de reaccion Kaicn+Hen 0 Kaicn+Hen-+H20 dentro del script corresponde a: J3

El nimero de pasos: N

El tamafio de paso: h

Las condiciones iniciales para t=0 son las siguientes:

A[0]=2.23x10"

t[0]=0.

B[0]=0.

CI[0]=0.

D[0]=0.

Donde el valor 2.23x10"" es la concentracién inicial de la molécula diaminomaleonitrilo
(DAMN) para todos los escenarios que se consideraron en este trabajo y cuyo calculo se

presenta en la seccion 5.5.
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A continuacion se muestra el codigo que se escribio para el presente estudio:
import numpy as np
import math as m
import matplotlib.pyplot as plt
import matplotlib as mpl
from matplotlib.patches import Patch
from matplotlib.lines import Line2D
def reaccionl (t,A):

J1=0.00035

dA = -J1*A

return dA

def reaccion2 (t,B,A):
J1=0.00035
J2=0.00031

dB=J1*A-J2*B

return dB

def reaccion3 (t,C,B):
J2= (insertar valor)
J3= (insertar valor)

dC=J2*B-J3*C
return dC

def reaccion4 (t,D,C):
J3= (inserter valor)
dD=J3*C

return dD

tin=0
tfin=300000
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N=600000
t=np.empty([N])
A=np.empty([N])
B=np.empty([N])
C=np.empty([N])
D=np.empty([N])
h=(tfin-tin)/N
A[0]=2.23e17
t[0]=0.
B[0]=0.
C[0]=o0.
D[0]=0.
for i in range(N-1):
t[i+1]=t[i]+h
for i in range(N-1):
K, = reaccionl(t[i], Ali])
K, = reaccion1(t[i] + 0.5 = h, A[i] + 0.5 * K; * h)
K5 = reaccion1(t[i] + 0.5 = h, A[i] + 0.5 * K, * h)
K, = reaccion1(t[i] + h, Ali] + K3)

1
A[i+1]=A[i]+g*h*(K1+K2+K3+K4)

K,, = reaccion2(t[i], B[i], A[i])
K,, = reaccion2(t[i] + 0.5 * h, B[i] + 0.5 * K,; * h, A[i])
K,3 = reaccion2(t[i] + 0.5 = h, B[i] + 0.5 * K,, * h, A[i])
K,, = reaccion2(t[i] + h, B[i] + K3, A[i])

B [i+1]=B [i] + - Lxp *(Kyp + 2*K,, + 2%Ky5 + Kyy)
K3, = reaccion3(t[i], C[i], B[i])
K5, = reaccion3(t[i] + 0.5 * h, C[i] + 0.5 * K5, hBJ[i])

K;3 = reaccion3(t[i] + 0.5 = h, C[i] + 0.5 * K5, * h, B[i])
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reaccion3(t[i] + h, C[i] + K33, B[i])

Cli+ 1] = C[i] + % #(Kgq + 2 % K3y + Kas + Kag
[i], D[i], C[i])
reaccion4(t[i] + 0.5 = h,D[i] + 0.5 x K,; = h, C[i])
reaccion4(t[i] + 0.5 = h,D[i] + 0.5 * K,, = h, C[i])
reaccion4(t[i] + h, D[i] + K,3, C[i])

reaccion4(t[i

D[i + 1] = D[i] +g* hx (Kyg + 2 % Kgp+2%Ky3 + Kys)
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