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Resumo
A evidência observacional de que o Universo se encontra em expansão acelerada representa um dos principais
desafios da cosmologia moderna, sendo usualmente atribuída à presença de uma componente dominante co-
nhecida como energia escura. O modelo cosmológico padrão, ΛCDM, fornece uma descrição consistente de
uma ampla gama de observações, mas enfrenta importantes dificuldades tanto do ponto de vista teórico quanto
observacional. Neste artigo, apresentamos uma revisão do modelo ΛCDM, discutindo sua fundamentação teó-
rica e os principais testes observacionais que sustentam sua validade. Damos ênfase às tensões observacionais
recentes, como aquelas associadas à constante de Hubble (H0) e à amplitude das flutuações de matéria (σ8),
além de resultados recentes do levantamento DESI que sugerem possíveis desvios em relação ao modelo padrão.
Discutimos ainda as implicações dessas tensões e possíveis extensões do modelo, destacando o papel de cenários
com energia escura dinâmica. Este panorama busca fornecer uma visão atualizada dos desafios enfrentados pela
cosmologia contemporânea e das perspectivas para a compreensão da aceleração cósmica.

Abstract
Observational evidence that the Universe is undergoing accelerated expansion represents one of the main chal-
lenges of modern cosmology, usually attributed to the presence of a dominant component known as dark energy.
The standard cosmological model, ΛCDM, provides a consistent description of a wide range of observations, but
faces significant difficulties from both a theoretical and observational standpoint. In this article, we present a
review of the ΛCDM model, discussing its theoretical foundation and the main observational tests that support
its validity. We emphasize recent observational strains, such as those associated with the Hubble constant (H0)
and the amplitude of matter fluctuations (σ8), as well as recent results from the DESI survey that suggest possi-
ble deviations from the standard model. We also discuss the implications of these strains and possible extensions
of the model, highlighting the role of scenarios with dynamic dark energy. This overview seeks to provide an
updated view of the challenges faced by contemporary cosmology and the prospects for understanding cosmic
acceleration.
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1 Introdução

A descoberta de que o Universo está se expan-
dindo de maneira acelerada alterou radicalmente
o paradigma da física e introduziu o conceito de
energia escura (DE, do inglês dark energy) [1, 2].
Esse fenômeno inesperado desafiou a compreen-
são convencional sobre a gravidade, que é uma
força atrativa, e gerou um novo campo de estudo
sobre a dinâmica cósmica. Com base em obser-
vações realizadas a partir de supernovas tipo Ia,
foi possível inferir que a aceleração da expansão

do Universo é impulsionada por uma componente
exótica, a energia escura, responsável por cerca de
70% do conteúdo energético do cosmos [3].

A explicação teórica mais aceita para esse fenô-
meno é o modelo cosmológico padrão, o modelo
ΛCDM, que incorpora a constante cosmológica
Λ e a matéria escura fria (CDM, do inglês cold
dark matter). A constante cosmológica foi ini-
cialmente introduzida por Einstein em 1917 [4],
como um termo que permitia manter o Universo
estático, mas se tornou fundamental na descrição
da aceleração cósmica ao longo do século XX. O
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modelo ΛCDM tem sido bem-sucedido em des-
crever a evolução do Universo em grande escala,
mas ainda enfrenta desafios significativos, tanto
teóricos quanto observacionais [5].

De um ponto de vista mais fundamental, o mo-
delo enfrenta o famoso “problema da constante
cosmológica", que se refere à discrepância entre
os resultados da teoria quântica de campos e os
valores observados da energia do vácuo [6,7]. En-
tre as principais questões observacionais enfren-
tadas pelo modelo ΛCDM estão a discrepância
entre as medições locais da constante de Hubble
H0 [8] e as observações da radiação cósmica de
fundo em micro-ondas (CMB, do inglês cosmic
microwave background), e a amplitude das flu-
tuações de matéria σ8 [9], que revelam tensões
entre os dados mais recentes e as previsões teó-
ricas do modelo. Além disso, dados recentes do
levantamento DESI (Dark Energy Spectroscopic
Instrument) parecem indicar importantes incon-
sistências com o modelo ΛCDM, como uma dis-
cordância no valor encontrado para a fração atual
de matéria no Universo e uma preferência por
uma energia escura dinâmica, em contraposição
à constante cosmológica [10].

Este artigo discute a formulação da energia es-
cura e as tensões atuais no modelo ΛCDM, explo-
rando essas discrepâncias observacionais recentes
e alternativas teóricas para a descrição da energia
escura.

2 Uma breve perspectiva histórica

O conceito de aceleração cósmica, um dos pi-
lares da cosmologia moderna, está intimamente
ligado ao desenvolvimento das primeiras obser-
vações e teorias sobre o Universo em expansão.
As primeiras medições das velocidades radiais das
galáxias foram feitas em 1912 [11], ainda antes de
Einstein publicar sua teoria da relatividade geral.
No entanto, foi em 1917, com o trabalho de Eins-
tein, que a constante cosmológica apareceu pela
primeira vez, introduzida como uma ferramenta
matemática [4]. Curiosamente, essa constante,
que inicialmente visava manter o Universo está-
tico, mais tarde se tornaria a principal explicação
para a aceleração de sua expansão.

Tempos depois, já na década de 1920, o físico
russo Alexander Friedmann propôs soluções cos-
mológicas novas que previam a expansão do Uni-
verso, incluindo a possibilidade de um Universo

com curvatura positiva, que eventualmente se ex-
pandiria até atingir um raio máximo antes de co-
lapsar [12]. Vale ressaltar que essa proposta foi
inicialmente rejeitada por Einstein, mas ele viria
a reconhecê-la mais tarde como válida. A evi-
dência observacional que apoiava a expansão do
Universo veio com as contribuições de Georges
Lemaître e Edwin Hubble, que, em 1927 e 1929,
respectivamente, mostraram que as galáxias es-
tavam se afastando de nós, estabelecendo a base
para o que viria a ser conhecido como a Lei de
Hubble-Lemaître.1

Décadas mais tarde, a matéria escura fria
(CDM) foi proposta por Zwicky em 1933 [13], e
a detecção da radiação cósmica de fundo (CMB)
em 1965, por Penzias e Wilson [14], forneceu mais
evidências que corroboraram a ideia de que o Uni-
verso se originou a partir de uma fase inicial alta-
mente densa e quente, expandindo-se desde então
até o estado atual. Contudo, foi somente nos anos
1990 que a aceleração cósmica foi observada di-
retamente, através da análise de supernovas tipo
Ia, que sugeriram que o Universo não apenas es-
tava se expandindo, mas que essa expansão estava
acelerando [1,2]. Esse resultado surpreendente le-
vou à introdução do conceito de energia escura,
um componente exótico que permeia o espaço e
acelera a expansão do Universo.

Esse desenvolvimento culminou na formulação
do modelo cosmológico ΛCDM, que combina a
constante cosmológica (Λ) com a matéria escura
fria para descrever a evolução do Universo. Em-
bora o modelo tenha sido um sucesso notável,
tanto teórica quanto observacionalmente [15–18],
ele ainda enfrenta desafios significativos, que con-
tinuam a ser temas de intensa pesquisa e debate.

3 Fundamentação teórica do modelo
ΛCDM

Conforme já mencionado, o modelo ΛCDM, co-
nhecido como modelo cosmológico padrão, é a
teoria que descreve a evolução do Universo em
grandes escalas. Ele é fundamentado na teoria

1A União Astronômica Internacional (IAU) recomenda
o uso do termo Lei de Hubble-Lemaître para reconhecer
a contribuição de Georges Lemaître, que propôs a expan-
são do Universo independentemente de Edwin Hubble. A
resolução foi divulgada em 2018. Para mais detalhes, con-
sulte o comunicado oficial da IAU em https://iauarchi
ve.eso.org/news/pressreleases/detail/iau1812/.
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da relatividade geral de Einstein e incorpora a
constante cosmológica Λ e a matéria escura fria
(CDM) na composição energética do Universo,
além das componentes ordinárias que conhecemos
do laboratório. De acordo com os dados atuais,
estima-se que essas componentes escuras consti-
tuem cerca de 95% do conteúdo energético do
Universo atual, e entender sua natureza é um dos
maiores desafios da Cosmologia moderna. Neste
capítulo, apresentamos alguns aspectos teóricos
básicos do modelo ΛCDM, com ênfase no papel
da constante cosmológica na explicação da expan-
são acelerada.

3.1 O princípio cosmológico

O modelo cosmológico padrão supõe que o Uni-
verso é homogêneo e isotrópico em grandes es-
calas, ou seja, ele possui as mesmas proprieda-
des em todos os pontos e em todas as direções.
Esse é o Princípio Cosmológico, que implica que
qualquer observador no Universo, independente-
mente de sua localização, observa um Universo
semelhante. A partir deste princípio, é possível
descrever de maneira formal o espaço-tempo no
contexto cosmológico, através de uma métrica. O
tensor métrico, que é um tensor simétrico de or-
dem dois, é utilizado para definir distâncias e ân-
gulos no espaço-tempo. Para o Universo homogê-
neo e isotrópico, usamos a métrica de Friedmann-
Lemaître, dada por

ds2 = −dt2 + a(t)2
(

dr2

1−Kr2
+ r2dθ2

+ r2 sen2(θ)dϕ2

)
, (1)

onde a(t) é o fator de escala, uma função depen-
dente do tempo que descreve a expansão do es-
paço, e K é a curvatura espacial.

3.2 Composição do Universo

Além da geometria do espaço-tempo, é necessá-
rio descrever o conteúdo energético do Universo.
No contexto do modelo cosmológico padrão, te-
mos três componentes principais: radiação (ma-
téria relativística), matéria bariônica (matéria vi-
sível) e matéria escura fria (CDM). A radiação
predominou no início do Universo, mas atual-
mente representa uma fração mínima da energia

total. A matéria bariônica, que interage com a
radiação, constitui os objetos visíveis como estre-
las, planetas e galáxias. Por outro lado, a CDM
é uma forma de matéria que não interage signi-
ficativamente com a radiação e desempenha um
papel crucial na formação de estruturas cósmicas.

Do ponto de vista formal, esses componentes
são descritos por tensores de energia-momento de
fluidos perfeitos, cujas densidades de energia (ρi)
e pressões (pi) são relacionadas por uma equa-
ção de estado wi = pi/ρi (onde i = r,b ou c,
de radiação, bárions e CDM, respectivamente).
Como é conhecido da mecânica estatística, a ra-
diação (matéria relativística) é descrita por uma
equação de estado wr = 1/3, enquanto a maté-
ria bariônica e a CDM, que são não-relativísticas,
são consideradas componentes sem pressão, com
wb = wc = 0.

3.3 A dinâmica do Universo no modelo
padrão

A dinâmica do Universo no modelo ΛCDM é
governada pelas equações de Einstein, que des-
crevem como a geometria do espaço-tempo se
comporta em resposta à presença de matéria e
energia. Para a evolução do Universo, a equa-
ção de Friedmann relaciona a taxa de expansão,
representada pelo parâmetro de Hubble (H ≡
ȧ/a), com as densidades de energia dos diferentes
componentes cósmicos. No contexto do modelo
ΛCDM, a equação de Friedmann é dada por

H2 =
8πG

3
ρ− K

a2
+

Λ

3
, (2)

Onde G é a constante gravitacional e ρ, sem ín-
dice, denota a densidade de energia total do Uni-
verso.2

Por outro lado, a evolução temporal das densi-
dades de energia dos componentes do Universo é
governada pela equação de continuidade. No con-
texto do modelo cosmológico padrão, considera-se
que cada componente material possui uma evolu-
ção independente das outras, de modo que o único
efeito físico na evolução da densidade de energia
se dá por conta da diluição devido à expansão do

2Sempre que uma componente do fluido cósmico não
possuir índice, ela se refere ao fluido total, considerando a
contribuição de todos os componentes presentes.

Cadernos de Astronomia, vol. 7, n◦1, 62-76 (2026) 64



A energia escura e os desafios do modelo cosmológico padrão R. von Marttens et al.

Universo. Nesse contexto, a equação da continui-
dade, para cada componente, é dada por

ρ̇i + 3H(ρi + pi) = 0 . (3)

Considerando as equações de estado da radia-
ção e da matéria,3 a solução da evolução temporal
para suas densidades é dada por

ρr = ρr0a
−4, ρm = ρm0a

−3 . (4)

A densidade de radiação decai com o fator de es-
cala de acordo com a−4, devido tanto à expansão
do Universo quanto ao estiramento do compri-
mento de onda devido ao efeito de desvio para o
vermelho cosmológico. Por outro lado, a densi-
dade de matéria decai como a−3, devido à expan-
são volumétrica.

Por fim, a evolução do parâmetro de Hubble,
que descreve a taxa de expansão do Universo,
pode ser expressa como

H2 = H2
0

(
Ωra

−4 +Ωma
−3 +Ωka

−2+ΩΛ

)
, (5)

onde H0 é o valor atual do parâmetro de Hubble,
e Ωr, Ωm, Ωk, e ΩΛ são os parâmetros de densi-
dade para radiação, matéria, curvatura espacial
e energia escura, respectivamente. Esses parâme-
tros são definidos como

Ωi ≡
8πG

3H2
0

ρi0, Ωk = − K

H2
0

, ΩΛ =
Λ

3H2
0

. (6)

Esses parâmetros descrevem a fração de cada
componente da energia total do Universo no
tempo presente, com a condição de sua soma total
seja igual à unidade (ΩΛ +Ωm +Ωr +Ωk = 1).

Embora a equação de Friedmann e a equação
de continuidade sejam suficientes para calcular a
dinâmica de fundo do Universo, é possível obter
das equações de campo de Einstein uma equa-
ção para a segunda derivada do fator de escala,
conhecida como equação da aceleração

ä

a
= −4πG

3
(ρ+ 3p) +

Λ

3
. (7)

Este resultado é fundamental para a compreensão
do que realmente significa a expansão acelerada
do Universo. Em um Universo em expansão, o fa-
tor de escala descreve o alongamento do espaço,

3Vamos considerar a matéria total como a soma da
matéria bariônica e da matéria escura fria, ou seja, ρm =
ρb + ρc.

e uma expansão acelerada indica que a veloci-
dade de alongamento está aumentando. Assim,
o critério para tal aceleração é simplesmente que
a segunda derivada do fator de escala em rela-
ção ao tempo seja positiva. Contudo, de acordo
com a Eq. (7), na ausência de uma constante cos-
mológica, uma aceleração positiva da expansão é
impossível, já que ρ e p são exclusivamente não
negativos. Por outro lado, a presença de uma
constante cosmológica positiva abre essa possi-
bilidade. Para garantir a expansão acelerada, a
condição a ser satisfeita pela constante cosmoló-
gica é dada por

Λ > 4πG(ρ+ 3p) . (8)

3.4 Desafios do modelo ΛCDM

A formulação apresentada, embora matema-
ticamente coerente, deixa algumas questões em
aberto. De maneira geral, essas questões estão
conectadas à nossa ignorância sobre a natureza
dos constituintes do setor escuro. Nesta seção
e nas seguintes, abordaremos alguns desafios en-
frentados pelo modelo cosmológico padrão, tanto
no âmbito teórico quanto observacional. Espera-
se que uma melhor compreensão dessas questões
ofereça valiosos insights sobre a natureza da ener-
gia escura.

O problema da constante cosmológica

O candidato mais natural para a constante cos-
mológica é a energia do vácuo. Como consequên-
cia da condição de ser invariante sob transforma-
ções de Lorentz, o tensor de energia-momento do
vácuo deve ser proporcional ao tensor métrico, ou
seja, pode ser escrito como

T (vac)
µν = −Λ(vac)

8πG
gµν . (9)

Esta expressão para o tensor de energia-momento
do vácuo coincide com o termo da constante cos-
mológica que aparece nas equações de Einstein, o
que torna essa associação imediata. No entanto, a
teoria quântica de campos prevê que a densidade
de energia do vácuo deve ser calculada como

ρ(vac) =
Λ(vac)

8πG

=

∫ klim

0

d3k

(2π)3

√
k2 +m2 ≈ k4lim

16π2
, (10)
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onde m e k representam, respectivamente, a
massa e o momento de um campo escalar utili-
zado para calcular sua energia de ponto zero, com
klim ≫ m.

A integral mostrada na Eq. (10) diverge
quando k → ∞. Portanto, uma prática comum é
introduzir uma escala de corte como klim, que de-
fine o limite de validade da teoria. No contexto da
Relatividade Geral, a escala de Planck é um can-
didato plausível para esse limite. Ao emprega-lo,
obtemos uma densidade de energia do vácuo cerca
de 120 ordens de magnitude maior que os resul-
tados observados [6,7]. Essa enorme discrepância
impediu a identificação até o momento da cons-
tante cosmológica com a energia do vácuo. No
entanto, há que se lembrar que o cálculo acima só
é bem definido no espaço-tempo plano, onde não
se espera qualquer presença de conteúdo energé-
tico [19]. Avanços em nossa compreensão da te-
oria quântica de campos no espaço-tempo curvo
podem oferecer insights sobre a resolução desse
problema.

3.5 Aspectos observacionais

Como em outras área da Física, a verificação
experimental de uma hipótese/teoria é um pro-
cesso vital na cosmologia. Esta seção é dedicada
a discutir alguns dos principais aspectos observa-
cionais do modelo ΛCDM, incluindo os resultados
mais recentes reportados na literatura.

3.5.1 Análise de supernovas do tipo Ia

Dada a sua importância histórica como a pri-
meira observação direta da expansão acelerada
do Universo, uma ênfase particular será dada
ao formalismo empregado para comparar da-
dos observacionais de supernovas tipo Ia (SN
Ia). Uma SN Ia surge como a última fase do
processo de acreção/fusão envolvendo uma anã
branca de carbono-oxigênio em um sistema bi-
nário. Quando a anã branca atinge a massa de
Chandrasekhar, dada por 1,4M⊙, a força gravi-
tacional supera a pressão do gás degenerado de
elétrons [20]. Como resultado, o sistema entra em
colapso, gerando uma enorme explosão, tão bri-
lhante quanto uma galáxia. De acordo com esse
mecanismo astrofísico, a SN Ia tem uma magni-
tude absoluta característica, o que torna a SN Ia
adequada para ser considerada como “velas pa-

dronizáveis". Considerando que a magnitude ab-
soluta pode ser calibrada para todas as SN Ia,
torna-se viável obter a sua distância com base na
diferença entre suas magnitudes absolutas e apa-
rentes, definindo-se a distância como o módulo
de distância. O módulo de distância quantifica a
diferença de magnitude causada pela propagação
da luz através do Universo, incluindo efeitos de
curvatura e expansão. A expressão teórica para
o módulo de distância é

µ = m−M = 5 log

(
dL

1Mpc

)
+ 25 , (11)

onde m e M são as magnitudes aparentes e ab-
solutas, respectivamente, e dL é a distância lumi-
nosidade, dada por

dL =





sen

[√
|Ωk|H0

∫ z

0

dz̃

H (z̃)

]

(1 + z)H0

√
|Ωk|

, para Ωk > 0 ,

1

(1 + z)

∫ z

0

dz̃

H (z̃)
, para Ωk = 0 ,

sinh

[√
|Ωk|H0

∫ z

0

dz̃

H (z̃)

]

(1 + z)H0

√
|Ωk|

, para Ωk < 0 .

As pesquisas de SN Ia medem suas magnitu-
des aparentes e, ao se realizar a análise estatís-
tica para restringir os parâmetros cosmológicos, a
magnitude absoluta é considerada como um parâ-
metro livre constante. Atualmente, o maior con-
junto de dados disponível de SN Ia é o Union 3,
que contém 2.087 objetos catalogados de diferen-
tes levantamentos [21].

Recentemente, a colaboração Dark Energy Sur-
vey (DES) conduziu uma análise cosmológica uti-
lizando seu próprio catálogo de 1.635 SN Ia [22].
O diferencial do catálogo obtido pela colabora-
ção DES é que, com exceção de alguns objetos
em baixos redshifts, todos os outros foram obser-
vados diretamente pelo levantamento. A Fig. 1
mostra os diagramas de Hubble obtidos a partir
das amostras Union3 e DES.

3.5.2 Outros observáveis cosmológicos

Além das SN Ia, o modelo ΛCDM tem sido tes-
tado de forma recorrente utilizando-se uma vari-
edade de dados cosmológicos. A diversidade de
testes observacionais é crucial porque mitiga o
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Figure 7. A simple frequentist Hubble diagram for Union3 as a sanity check.

of Å), compute the change in e!ective wavelength for

the passband, and re-fit the light curve. The change in

{mB , x1, c} divided by the change in e!ective wave-

length gives ω/ω”Å for Equation 10. Our passband

uncertainties are discussed in Section 2.

4.4.3. CALSPEC Uncertainties

As noted in Section 2.1.3, NLTE atmosphere mod-

els for three fundamental white dwarfs define the

wavelength-to-wavelength flux calibration of the CAL-

SPEC system. For the first time, Bohlin et al. (2020)

provide an estimate of the uncertainty covariance matrix

from these WD models. It is worth reviewing previous

changes to the CALSPEC system to compare the scale

of this uncertainty. Figure 9 shows the full history of the

mean of the fundamental WDs on CALSPEC, with each

WD referenced to its latest version. The left panel shows

the absolute comparison, while the right panel shows

the comparison normalized to the same wavelength that

defines the CALSPEC flux scale (5557.5 Å). It is this

right panel that is most relevant for SN cosmology, as

the overall wavelength-independent scale of the fluxes

is degenerate with MB . One can see how poorly the

CALSPEC uncertainties match a simple slope in wave-

length (as assumed in e.g., Betoule et al. 2013). A bet-

ter approach is to have more flexible uncertainties as

a function of wavelength (e.g., Amanullah et al. 2010).

Encouragingly, the changes with time look similar to the

quoted uncertainty.

In addition, Rubin et al. (2022a) shows that the white-

dwarf models seem to be inconsistent in U→V and B→V

by 3–5 mmags with other CALSPEC stars as judged

by the SuperNova Integral-Field Spectrograph (SNIFS,

Lantz et al. 2004), although whether this is due to scat-

tered light in SNIFS, scattered light in STIS, or some

other e!ect is not clear. (We note that HST GO 17207

is observing eleven new nearby hot white dwarfs with

STIS to improve the statistics, so more light should be

shed on this soon.)

In the end, we assume CALSPEC uncertainties rela-

tive to 5000Å–6000Å of 10 mmag from 3000Å–4000Å,

5 mmag from 4000Å–5000Å, 2 mmag from 6000Å–
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Figure 4. Hubble diagram of DES-SN5YR. We show both the single SN events and the redshift-binned SN distance moduli.
Redshift bins are adjusted so that each bin has the same number of SNe (→ 50). The 1635 new DES supernovae are in blue,
and in the upper panel they are shaded by their probability of being a Type Ia; most outliers are likely contaminants (pale
blue). The inset shows the number of SNe as a function of redshift (same z-range as the main plot). The lower panel shows
the di!erence between the data and the best fit Flat-wCDM model from DES-SN5YR alone (third result in Table 2), and
overplots three other best fit cosmological models — Flat-”CDM model from DES-SN5YR alone (magenta line, first result in
Table 2), Flat-w0waCDM model from DES-SN5YR alone (green line, fourth result in Table 2), and Planck 2020 Flat-”CDM
model without SN data (dashed line, #Planck

M =0.317 ± 0.008).

where mx = →2.5 log10(x0).
2 The constants ω, ε, and

ϑ are global parameters determined from the likelihood

analysis of all the SNe on the Hubble diagram, while the

terms subscripted by i refer to parameters of individual

SNe. We find ω = 0.161 ± 0.001, ε = 3.12 ± 0.03, and

ϑ = 0.038 ± 0.007. We marginalize over the absolute

magnitude M (see Sec. 3). The final term in Eq. 1 ac-

counts for selection e!ects, Malmquist bias, and light

curve fitting bias.

The nuisance parameters and ”µbias,i term in Eq. 1

are determined using the “BEAMS with Bias Correc-

tions” (BBC) framework (Kessler & Scolnic 2017). In

particular, bias corrections ”µbias,i are estimated from

a large simulation of our sample. The simulation mod-

els the rest-frame SN Ia spectral energy distribution

(SED) at all phases, SN correlations with host-galaxy

2 Following Marriner et al. (2011), we replace the traditional mB

notation with mx, because in the SALT2 and SALT3 models the
amplitude term, x0, is not related to any particular filter band.

properties, SED reddening through an expanding uni-

verse, broadband griz fluxes, and instrumental noise

(see Fig. 1 in Kessler et al. 2019a). Using Eq. 1 there re-

mains intrinsic scatter of ↑ 0.1 mag in Hubble residuals.

Following the numerous recent studies on understanding

and modelling SN Ia dust extinction and progenitors

(Wiseman et al. 2021, 2022; Duarte et al. 2022; Dixon

et al. 2022; Chen et al. 2022; Meldorf et al. 2023), we

model this residual scatter using the dust-based model

from Brout & Scolnic (2021) [BS21]; Popovic et al.

(2023a). In contrast to previously used models in K13,

the BS21 model accurately models the Hubble residual

bias and scatter as a function of the fitted SALT2 color

(see Fig. 5 in Vincenzi et al. (2024), and Fig. 6 in Brout

& Scolnic (2021)). Due to uncertainties in the fitted

dust parameters (Popovic et al. 2023a), this intrinsic

scatter model remains the largest source of systematic

uncertainty from the simulation.

As we do not spectroscopically classify the SNe and

thus expect contamination from core-collapse (CC) su-

pernovae, we perform machine learning light-curve clas-

Figura 1: Relação entre o módulo de distância e o redshift (diagramas de Hubble) para amostras de supernovas tipo
Ia. À esquerda, o diagrama correspondente à compilação Union3, retirado da Ref. [21]. À direita, o diagrama obtido
pela colaboração DES, retirado da Ref. [22].
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Fig. 1. Planck 2018 temperature power spectrum. At multipoles ` � 30 we show the frequency-coadded temperature spectrum
computed from the Plik cross-half-mission likelihood, with foreground and other nuisance parameters fixed to a best fit assuming
the base-⇤CDM cosmology. In the multipole range 2  `  29, we plot the power spectrum estimates from the Commander
component-separation algorithm, computed over 86 % of the sky. The base-⇤CDM theoretical spectrum best fit to the Planck
TT,TE,EE+lowE+lensing likelihoods is plotted in light blue in the upper panel. Residuals with respect to this model are shown in
the lower panel. The error bars show ±1� diagonal uncertainties, including cosmic variance (approximated as Gaussian) and not
including uncertainties in the foreground model at ` � 30. Note that the vertical scale changes at ` = 30, where the horizontal axis
switches from logarithmic to linear.

it is not possible to inter-calibrate the spectra to a precision of
better than 1 % without invoking a reference model. The fidu-
cial theoretical spectra CTh

` contained in CTh are derived from
the best-fit temperature data alone, assuming the base-⇤CDM
model, adding the beam-leakage model and fixing the Galactic
dust amplitudes to the central values of the priors obtained from
using the 353-GHz maps. This is clearly a model-dependent pro-
cedure, but given that we fit over a restricted range of multipoles,
where the TT spectra are measured to cosmic variance, the re-
sulting polarization calibrations are insensitive to small changes
in the underlying cosmological model.

In principle, the polarization e�ciencies found by fitting the
T E spectra should be consistent with those obtained from EE.
However, the polarization e�ciency at 143 ⇥ 143, cEE

143, derived
from the EE spectrum is about 2� lower than that derived from
T E (where the � is the uncertainty of the T E estimate, of the
order of 0.02). This di↵erence may be a statistical fluctuation or
it could be a sign of residual systematics that project onto cali-
bration parameters di↵erently in EE and T E. We have investi-
gated ways of correcting for e↵ective polarization e�ciencies:

adopting the estimates from EE (which are about a factor of
2 more precise than T E) for both the T E and EE spectra (we
call this the “map-based” approach); or applying independent
estimates from T E and EE (the “spectrum-based” approach). In
the baseline Plik likelihood we use the map-based approach,
with the polarization e�ciencies fixed to the e�ciencies ob-
tained from the fits on EE:

⇣
cEE

100

⌘
EE fit

= 1.021;
⇣
cEE

143

⌘
EE fit

=

0.966; and
⇣
cEE

217

⌘
EE fit

= 1.040. The CamSpec likelihood, de-
scribed in the next section, uses spectrum-based e↵ective polar-
ization e�ciency corrections, leaving an overall temperature-to-
polarization calibration free to vary within a specified prior.

The use of spectrum-based polarization e�ciency estimates
(which essentially di↵ers by applying to EE the e�ciencies
given above, and to T E the e�ciencies obtained fitting the T E
spectra,

⇣
cEE

100

⌘
TE fit

= 1.04,
⇣
cEE

143

⌘
TE fit

= 1.0, and
⇣
cEE

217

⌘
TE fit

=

1.02), also has a small, but non-negligible impact on cosmo-
logical parameters. For example, for the ⇤CDM model, fitting
the Plik TT,TE,EE+lowE likelihood, using spectrum-based po-
larization e�ciencies, we find small shifts in the base-⇤CDM
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FIG. 1. An illustration of how BAO measurements from DESI constrain the expansion history of the Universe, shown here
as scale factor versus time. Assuming a flat cosmology and rd = 147.05 Mpc (eq. 2), the angular size of BAO on the sky
measures the comoving distance DM to the sample (eq. 3), which corresponds to the horizontal position of points on this plot.
The size of BAO along the line-of-sight (LOS) measures the Hubble distance DH (eq. 5) and therefore the expansion rate,
which corresponds to the slope on the curve. The scale factor is inferred from the e!ective redshift of the sample. Shown
are the DESI DR2 BAO measurements, presented in this paper, for each of the seven tracer samples using 2ω errors for the
horizontal position and slope. The 2ω uncertainty in the slope is only visible as the thicker slope range in the expanded insert.
The constraint from the CMB acoustic scale is plotted as a light blue cross. These measurements are compared to models of
the universe with and without a cosmological constant, both assuming a flat cosmology and plotted with respect to DM. The
late-time acceleration caused by dark energy is easily seen as favored by the BAO data. The bottom axis shows the age of the
Universe as a function of DM in a flat ”CDM universe; it would be moderately di!erent in the matter-only case. DESI-fitted
models with evolving dark energy are not visually distinguishable from the ”CDM model on this plot.

!CDM and w0waCDM. When we refer to ‘DESI’ alone in
tables and figure legends, we treat the BAO as an uncal-
ibrated standard ruler. In some of our !CDM analyses,
we examine constraints that adopt a big bang nucleosyn-
thesis (BBN) prior on ωb, with the value of ωbc in eq. (2)
coming from the model fit itself. We achieve tighter con-
straints and sharper tests by combining DESI with CMB
data that directly constrain ωb and ωbc and add the pre-
cise measurement of ε→ at z = z→.

This work is accompanied by a set of supporting pa-
pers, highlighted in Table I. The structure of this paper is
as follows. In Section II, we describe the DESI DR2 data
and large-scale structure catalogs. Section III presents
the DESI DR2 distance measurements and internal con-
sistency checks, and presents a comparison with SDSS.
In Section IV, we describe the external datasets that will
be combined with DESI BAO. Section V introduces our
cosmological inference method. Section VI presents cos-

Figura 2: Resultados observacionais da CMB e das BAOs. O painel esquerdo, retirado da Ref. [15], mostra o espectro
de potência de temperatura da CMB medido pela missão Planck, enquanto o painel direito, retirado da Ref. [10], ilustra
como medições de BAO do DESI DR2 restringem a história de expansão do Universo.

risco de conclusões errôneas baseadas em vieses
induzidos por erros sistemáticos observacionais,
que são únicos para cada experimento. Entre ou-
tros, três testes observacionais de grande impor-
tância na cosmologia moderna são:

• Radiação Cósmica de Fundo (CMB): a CMB
é uma radiação remanescente do Universo pri-
mordial, aproximadamente 380.000 anos após
a singularidade inicial, quando o acoplamento
entre os bárions e os fótons cessou, na chamada
superfície de último espalhamento. Essa ra-
diação é agora observada por todo o céu com
uma temperatura de cerca de 2,73 K. A análise
das anisotropias de temperatura, polarização e
efeitos de lente gravitacional no mapa da CMB
fornece restrições robustas sobre os parâmetros
cosmológicos do modelo ΛCDM. Os resultados

mais recentes dos dados de CMB foram forne-
cidos pelo satélite Planck em 2018 [15]. Como
mostrado na Fig. 2, as medidas do espectro de
potência do CMB fornecem restrições extrema-
mente precisas sobre os parâmetros cosmológi-
cos.

• Oscilações Acústicas Bariônicas (BAO): as
BAOs consistem em um padrão esférico regular
impresso na distribuição de matéria bariônica,
aparecendo como um pequeno aumento de den-
sidade. Essas oscilações se originam do con-
gelamento das ondas sonoras no fluido fóton-
báriônico após seu desacoplamento. À medida
que o Universo evolui, a formação de estrutu-
ras cósmicas é favorecida nessas regiões, permi-
tindo sua detecção através da distribuição de
galáxias. As medições de BAO desempenha-
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4.1.2. !CDM

Fitting DES-SN5YR to the !CDM model, we find
(”M,”!)=(0.291+0.063

→0.065, 0.55 ± 0.10), consistent with a
flat universe (”K=0.16 ± 0.16); see Fig. 6. Combin-

ing DES-SN5YR with BAO+3→2pt is also consistent
with a flat Universe, with uncertainties on ”K reduced
to ↑ ±0.034, while the combination with Planck gives
”K =↓0.010±0.005. The combination of all three gives

”K =0.002+0.004
→0.003.

4.1.3. Flat-wCDM

Fitting DES-SN5YR to the Flat-wCDM model, we
measure (”M, w) = (0.264+0.074

→0.096,↓0.80+0.14
→0.16); see Fig. 7.

This is consistent with a cosmological constant (within

2ω), although our data favors a w-value that is slightly
larger than ↓1.

The w ↓ ”M contours from SN alone are highly non-

Gaussian with a curved ‘banana’-shaped degeneracy.
The best fit value for w or ”M is thus an insu#cient
summary of the SN information, as a small shift along
the degeneracy direction can result in large shifts in

the best-fit values. To address this issue, in Camil-
leri et al. (in prep. 2024) we introduce a new param-
eter, QH(z) ↔ ↓ä/(aH2

0 ) ↔ q(H/H0)
2. This combina-

tion of the deceleration parameter q and the Friedmann
equation H/H0 follows the curve of the degeneracy in
the w ↓ ”M plane. Therefore, measuring QH(z) sum-
marizes the supernova information in a single, almost

degeneracy-free value.8 One has to choose the redshift
at which one quotes QH(z), to best match the angle of
the degeneracy for the redshift range of the sample. We

find QH(z = 0.2) = ↓0.340 ± 0.032 using DES-SN5YR
only (see Camilleri et al. in prep. 2024). This QH value
can be used to roughly approximate the DES-SN5YR

results and characterize the constraining power without
the need for a full fit to the Hubble diagram.

The degeneracy in the w ↓ ”M plane is bro-
ken by combining SNe with external probes.

Combining with Planck, we measure (”M, w) =
(0.337+0.013

→0.011,↓0.955+0.032
→0.037), again within 2ω of a cos-

mological constant. Planck alone provides only a loose

constraint on the equation of state parameter of dark
energy, wPlanck = ↓1.51+0.27

→0.18; combining with DES-
SN5YR reduces the uncertainty significantly due to the

di$erent degeneracy direction, demonstrating the com-
bined constraining power of these two complementary
probes.

Combining DES-SN5YR with BAO+3→2pt we find

w =↓0.922+0.035
→0.037, slightly over 2ω from the cosmologi-

8 Similar to the S8 parameter used in lensing studies to approxi-
mate ω8-!M constraints.

Figura 3: Restrições no plano Ωm – ΩΛ provenientes de dados de SN Ia, BAO e CMB, ilustrando a concordância entre
diferentes observáveis cosmológicos para o modelo ΛCDM. O painel esquerdo foi retirado da Ref. [21], enquanto o painel
direito, da Ref. [22].

ram um papel crucial na restrição dos parâme-
tros cosmológicos, particularmente na determi-
nação da curvatura do Universo. Os princi-
pais resultados relacionados aos dados de BAO
foram fornecidos pelo Sloan Digital Sky Sur-
vey (SDSS) [16]. Mais recentemente a cola-
boração Dark Energy Spectroscopic Instrument
(DESI) divulgou resultados de medidas de os-
cilações acústicas de bárions que indicam que
pode haver uma inconsistência observacional
com o modelo ΛCDM [10]. Este resultado será
melhor dicutido na próxima seção. Por outro
lado, como ilustrado também na Fig. 2, as me-
dições de BAO permitem rastrear a história de
expansão do Universo em tempos tardios, com-
plementando as informações obtidas a partir do
CMB.

• Lenteamento fraco e correlações em largas es-
calas: uma das análises mais completas do
processo de formação de estruturas no Uni-
verso combina diferentes observáveis cosmo-
lógicos por meio do método conhecido como
3×2pt, que inclui o cisalhamento cósmico (len-
teamento fraco), o agrupamento de galáxias e a
correlação galáxia-cisalhamento. Essa aborda-
gem permite sondar simultaneamente a geome-
tria do Universo e o crescimento de estruturas.
A colaboração Dark Energy Survey (DES), uti-
lizando os dados do terceiro ano (Y3), estabe-
leceu restrições sobre os parâmetros cosmológi-
cos [18].

O maior feito do modelo cosmológico padrão é
a sua capacidade de ajustar com precisão os da-
dos obtidos de diferentes observáveis, utilizando
valores consistentes para os parâmetros cosmoló-
gicos. Essa consistência de parâmetros nos resul-
tados observacionais é exatamente o que se es-
pera de uma “descrição correta” do Universo, o
que deu ao modelo ΛCDM o status de modelo de
concordância. Esta concordância pode ser vista
na Fig. 3, que ilustra restrições consistentes en-
tre si, cuja combinação resulta em determinações
precisas dos parâmetros do modelo ΛCDM. Além
disso, alguns resultados observacionais do modelo
ΛCDM são mostrados na Tab. 1.

3.6 Tensões cosmológicas

Apesar do relativo sucesso observacional do
modelo ΛCDM, alguns resultados recentes en-
contraram discrepâncias notáveis em comparação
com os resultados derivados dos dados do Planck
2018. Os casos mais proeminentes ocorrem para:
(i) lentes fracas, em relação à amplitude das per-
turbações da densidade de matéria, codificada no
parâmetro σ8, que quantifica o quadrado médio
das flutuações de densidade da matéria em uma
escala de 8h−1 Mpc; (ii) medições locais da cons-
tante de Hubble (H0), obtidas tipicamente pelo
método da escada de distâncias, que relaciona as
distâncias a objetos astronômicos próximos com
o uso de velas padrão; e (iii) dados do levan-
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Tabela 1: Resultados observacionais do modelo ΛCDM (adaptado da Tabela 2 da Ref. [22]).

ΛCDM plano

Observável cosmológico Ωm Ωk

SN Ia (DES-Y5) 0,352 ± 0,017 -

SN Ia (DES-Y5) + CMB (Planck 2020) 0,338
+0,016
−0,014 -

SN Ia (DES-Y5) + CMB (Planck 2020) + BAO (SDSS) & DES Y3 3×2pt 0,315 ± 0,007 -

ΛCDM com curvatura

Observável cosmológico Ωm Ωk

SN Ia (DES-Y5) 0,291
+0,063
−0,065 0,16 ± 0,16

SN Ia (DES-Y5) + CMB (Planck 2020) 0,359
+0,014
−0,016 −0,010 ± 0,005

SN Ia (DES-Y5) + CMB (Planck 2020) + BAO (SDSS) & DES Y3 3×2pt 0,318
+0,011
−0,010 0,002

+0,004
−0,003

Asgari, Lin, Joachimi et al.: KiDS1000 cosmic shear

Table 3. Goodness of fit and S 8 constraints.

�2 DoF p-value S 8, best fit + PJ-HPD S 8, max +Marginal
COSEBIs 82.2 75 � 4.5 0.160 0.759+0.024

�0.021 0.758+0.017
�0.026

Band Power 152.1 120 � 4.5 0.013 0.760+0.016
�0.038 0.761+0.021

�0.033

2PCFs 260.3 225 � 4.5 0.034 0.764+0.018
�0.017 0.765+0.019

�0.017

Notes. �2 and p-values (probability to exceed the given �2 value) for the best-fitting parameters, given the e↵ective number of degrees of freedom
(DoF). The e↵ective number of parameters is estimated using a �2 fitted to results of mock data analysis. The first column shows which statistic is
used. In the fifth column we show the multivariate maximum posterior (MAP) for S 8 = �8(⌦m/0.3)0.5 and its 68% credible interval (CI) calculated
using its projected joint highest posterior density (PJ-HPD). In the rightmost column we show the peak of the marginal distribution of S 8 and its
associated 68% credible interval.

Table 4. Best-fit ⌃8 and ⌦m–�8 degeneracy line.

fitted ↵ ⌃8, best fit + PJ-HPD ⌃8, max +Marginal
COSEBIs 0.54 0.753+0.026

�0.016 0.752+0.017
�0.021

Band Power 0.58 0.765+0.018
�0.024 0.756+0.020

�0.020

2PCFs 0.51 0.762+0.018
�0.017 0.763+0.019

�0.017

Notes. ⌃8 = �8(⌦m/0.3)↵ values with fitted ↵ to the �8 and ⌦m posterior samples for each set of statistics. The second column shows the best-
fitting ↵, the third shows the best-fitting ⌃8 for that ↵ and its credible interval PJ-HPD. The last column shows the maximum and 1� region around
it for the marginal distribution of ⌃8. We note that the values of ⌃8 between di↵erent statistics cannot be directly compared with each other, since
they correspond to di↵erent values of ↵.
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the total number of redshift bins,
p

5. This way we produce two
setups with free m, labelled “free m correlated” and “free m un-
correlated”.

These setups cover all possible scenarios for the error on
m. The m calibration in the simulations is determined per to-
mographic bin, so that the estimates are independent. However,
the surface brightness profiles are modelled as Sersic profiles,
and any model bias arising from mismatches with the true mor-
phologies will be shared across the bins. Hence assuming that
the m-values are fully correlated, as we have done in the fidu-

cial analysis is an extreme scenario, whereas the scenario where
m is uncorrelated represents the other extreme. A more consis-
tent estimate requires multi-band image simulations to capture
the correlation between photometric redshift determination and
shear estimation.

For the cosmic shear analysis of KV450 a more conservative
route was taken, where a �m = 0.02 was employed for all bins,
equal to the largest value of �m that we use. Similar to our fidu-
cial analysis, these studies included �m in the covariance matrix,
assuming full correlation. Here we also test the e↵ect of this as-
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Notes. �2 and p-values (probability to exceed the given �2 value) for the best-fitting parameters, given the e↵ective number of degrees of freedom
(DoF). The e↵ective number of parameters is estimated using a �2 fitted to results of mock data analysis. The first column shows which statistic is
used. In the fifth column we show the multivariate maximum posterior (MAP) for S 8 = �8(⌦m/0.3)0.5 and its 68% credible interval (CI) calculated
using its projected joint highest posterior density (PJ-HPD). In the rightmost column we show the peak of the marginal distribution of S 8 and its
associated 68% credible interval.

Table 4. Best-fit ⌃8 and ⌦m–�8 degeneracy line.

fitted ↵ ⌃8, best fit + PJ-HPD ⌃8, max +Marginal
COSEBIs 0.54 0.753+0.026

�0.016 0.752+0.017
�0.021

Band Power 0.58 0.765+0.018
�0.024 0.756+0.020

�0.020

2PCFs 0.51 0.762+0.018
�0.017 0.763+0.019

�0.017

Notes. ⌃8 = �8(⌦m/0.3)↵ values with fitted ↵ to the �8 and ⌦m posterior samples for each set of statistics. The second column shows the best-
fitting ↵, the third shows the best-fitting ⌃8 for that ↵ and its credible interval PJ-HPD. The last column shows the maximum and 1� region around
it for the marginal distribution of ⌃8. We note that the values of ⌃8 between di↵erent statistics cannot be directly compared with each other, since
they correspond to di↵erent values of ↵.
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Fig. 6. Marginalised constraints for the joint distributions of �8 and ⌦m (left), as well as S 8 and ⌦m (right). The 68% and 95% credible regions
are shown for COSEBIs (orange), band powers (pink) and the 2PCFs (cyan). Planck (2018, TT,TE,EE+lowE) results are shown in red.

the total number of redshift bins,
p

5. This way we produce two
setups with free m, labelled “free m correlated” and “free m un-
correlated”.

These setups cover all possible scenarios for the error on
m. The m calibration in the simulations is determined per to-
mographic bin, so that the estimates are independent. However,
the surface brightness profiles are modelled as Sersic profiles,
and any model bias arising from mismatches with the true mor-
phologies will be shared across the bins. Hence assuming that
the m-values are fully correlated, as we have done in the fidu-

cial analysis is an extreme scenario, whereas the scenario where
m is uncorrelated represents the other extreme. A more consis-
tent estimate requires multi-band image simulations to capture
the correlation between photometric redshift determination and
shear estimation.

For the cosmic shear analysis of KV450 a more conservative
route was taken, where a �m = 0.02 was employed for all bins,
equal to the largest value of �m that we use. Similar to our fidu-
cial analysis, these studies included �m in the covariance matrix,
assuming full correlation. Here we also test the e↵ect of this as-
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FIG. 16. A comparison of the marginalized parameter constraints
in the ⇤CDM model from the Dark Energy Survey with predictions
from Planck CMB data (no lensing; green). We show the fiducial
3⇥2pt (solid black) and the combined Y3 3⇥2pt and Planck (orange)
results.

II & III.

1. Consistency results

We show the comparison of DES 3⇥2pt and the Planck
CMB data for the ⇤CDM and wCDM models in Figs. 16
& 17. Visually, we find better agreement in the overlap of
the marginalized ⌦m–S8 parameters with the DES Y3 3⇥2pt
data than found in the DES Y1 analysis [33], despite substan-
tial improvements to the precision of both DES and Planck
predictions. This is qualitatively unchanged when using the
more precise, optimized ⇤CDM version of the analysis that
uses more small scale information – the DES contour shrinks,
but asymmetrically in the direction of the CMB prediction.

We evaluate the consistency of the DES and Planck data
in several ways, including shifts in parameter space and the
Bayesian evidence. These are described further in Sec. IV E
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FIG. 17. A comparison of the marginalized parameter constraints
in the wCDM model from the Dark Energy Survey with predictions
from Planck CMB data (no lensing; green). We show the fiducial
3⇥2pt (solid black) and the combined Y3 3⇥2pt and Planck (orange)
results.

and full results are provided in App. F. We find a parame-
ter difference of 1.5� (p = 0.13) in the cosmological model
space and a Suspiciousness of 0.7 ± 0.1�, corresponding to
p = 0.48 ± 0.08. This generally leads to the conclusion
that despite substantially increased precision from both ex-
periments, we find no significant evidence against the ⇤CDM
model from comparing these data sets. Agreement between
DES and Planck in these metrics has improved relative to
the comparison of DES Y1 3⇥2pt and earlier Planck results,
which gave a parameter difference of 2.2� and Suspiciousness
of 2.4 ± 0.2� [133]. The combined DES and Planck CMB
contour is shown in orange in Figs. 16 & 17.

We repeat this exercise for the full combined low-redshift
data, including DES 3⇥2pt, all BAO, and external SNe Ia and
RSD data. This comparison is shown in Figs. 14 & 15, and
is highly complementary, as the external probes are sensitive
to both growth and geometry in the model in ways the DES
3⇥2pt data is not, and come from a variety of different exper-

Figura 4: Restrições no plano Ωm – S8 obtidas por levantamentos de lenteamento fraco. À esquerda, os resultados do
KiDS, retirados da Ref. [9], mostram uma preferência por valores de S8 menores do que aqueles inferidos pela CMB.
À direita, os resultados do DES Y3, retirados da Ref. [18], utilizando a análise 3× 2pt também favorecem valores mais
baixos de S8, porém com maior concordância com os resultados do Planck.

tamento de galáxias do segundo data release do
DESI, cujas medidas das oscilações acústicas ba-
riônicas indicam importantes discrepâncias com
o modelo padrão.

Em relação à formação de estruturas, resulta-
dos recentes de lentes fracas da Kilo Degree Sur-
vey (KiDS) indicam uma tensão de aproxima-
damente 3σ na amplitude das perturbações es-
calares da matéria, caracterizada pelo parâme-
tro S8 =

√
Ωm/0,3σ8, em comparação com os

resultados mais recentes do Planck 2018 [9, 23].
Deve-se observar que a análise recente semelhante
do levantamento Dark Energy Survey (DES) su-
gere uma diferença de cerca de 2σ dos resultados

do Planck 2018, o que é considerado um suporte
aceitável para o modelo ΛCDM [18]. Como ilus-
trado na Fig. 4, diferentes levantamentos de len-
teamento fraco indicam valores de S8 sistemati-
camente menores do que os inferidos a partir do
CMB, sendo a tensão mais significativa nos resul-
tados do KiDS em comparação com o DES.

Quanto aos resultados de H0, embora as pre-
dições realizadas através dos dados do Planck
2018 [15] e do DES+BAO+BBN4 [18], forne-
çam H0 = 67,66 ± 0,42 km s−1 Mpc−1 e H0 =

4BBN significa o processo de formação de elementos
químicos leves logo após o big-bang, cuja abundância pode
ser hoje observada.
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Figure 14. Probability distributions for H0 for calibrations based on Cepheids [139], the TRGB [25]
SBF from [85], compared to recent published values from the literature. The Planck Collaboration
value from the CMB [11] shown in grey.

Summary

The advancement in measuring the distances to galaxies over the past twenty-five years has
been nothing short of remarkable. Just two decades ago, achieving accuracies within a few
percent for the extragalactic distance scale was virtually unthinkable. This progress can be
attributed to better detectors, increased wavelength coverage, innovative new, independent
methods for measuring distances, and access to space, all of which have made it possible to
address systematic e!ects including reddening/extinction from dust, metallicity, and crowd-
ing.

The launch of JWST has opened a new chapter in the measurement of extragalactic
distances and H0. The superb resolution and unequalled sensitivity at near-infrared wave-
lengths is already demonstrated in the first data from the nearby galaxies, NGC 7250, NGC
3972 and NGC 4536, at distances between →15-20 Mpc. These early data clearly demon-
strate the promise of JWST for improving the measurement of extragalactic distances and the
local, directly measured value of H0. Our program has been optimized to observe Cepheids
in the spiral arms of the inner disks of galaxies, JAGB stars in the extended disks, and
TRGB stars in the outer halos of galaxies. All ten of the program galaxies are SN Ia hosts;
an eleventh galaxy, NGC 4258, will provide an absolute distance calibration through the
geometric measurement of its distance based on H2O megamasers.

For the first time, we have JWST data for Cepheids where stars located within one PSF
radius, that were discovered on HST frames, can be directly identified. Limiting the sample
of Cepheids to exclude the variables with nearby neighbors, results in a distance modulus
that is +0.45 mag farther away (in the sense that its contribution would result in a lower
value of H0). Future data will reveal whether this is indicative of a systematic e!ect to be
found in the larger sample.

While it has become a common refrain in the literature that systematic e!ects can no
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Figura 5: Distribuições de probabilidade para a cons-
tante de Hubble H0 obtidas por diferentes métodos de
medição direta, incluindo calibrações baseadas em Cefei-
das, TRGB e flutuações de brilho superficial (SBF), com-
paradas com o valor inferido a partir da CMB. Esta figura
foi retirada da Ref. [26].

67,6 ± 0,9 km s−1 Mpc−1, respectivamente, me-
dições locais recentes da análise SH0ES com
cefeidas variáveis e SN Ia resultam num va-
lor significativamente mais alto, H0 = 74,04 ±
1,04 km s−1 Mpc−1 [8]. Essa inconsistência atu-
almente excede o nível de confiança de 4σ.

Uma análise semelhante, mas considerando
uma calibração de SN Ia combinando dados de
cefeidas variáveis, gigantes vermelhas e flutua-
ções no brilho superficial de galáxias próximas
forneceu H0 = 71,76 ± 0,58 km s−1 Mpc−1 (es-
tatístico) ±1,19 km s−1 Mpc−1 (sistemático) [24],
que está mais em concordância com os resulta-
dos do Planck 2018. Uma discussão abrangente
sobre a tensão do H0 pode ser encontrada, por
exemplo, nas Refs. [25, 26]. Diferentes resultados
de medidas de H0 são mostrados na Fig. 5. De
maneira geral, os diferentes métodos de medição
direta de H0 tendem a fornecer valores sistemati-
camente maiores do que aqueles inferidos a par-
tir do CMB, evidenciando a chamada tensão de
Hubble.

Recentemente, ainda no quadro do modelo
ΛCDM, medições de BAO realizadas pelo DESI
DR2 indicaram resultados conflitantes com as ob-
servações de supernovas tipo Ia para o parâmetro
de densidade de matéria Ωm, revelando uma ten-
são também entre observáveis “recentes". Em pri-
meiro lugar, os resultados mais recentes da cola-
boração DESI indicaram uma discrepância entre
os valores do parâmetro de densidade de matéria
Ωm comparados com aqueles obtidos por meio de
supernovas tipo Ia, com as análises baseadas na
amostra DES Y5 apresentando uma diferença ao

nível de aproximadamente 3σ. Este resultados
estão ilustrados no painel esquerdo da Fig. 6.

Adicionalmente, esta mesma análise da cola-
boração DESI também sugere uma possível pre-
ferência observacional por um cenário de Ener-
gia Escura dinâmica, em contraste com a hipó-
tese de uma constante cosmológica.5 Para in-
vestigar essa possibilidade, foi considerado um
modelo no qual a equação de estado da ener-
gia escura pode evoluir no tempo. Em particu-
lar, adotou-se a parametrização CPL (Chevallier-
Polarski-Linder) [31, 32], que será discutida em
mais detalhes posteriormente.6 Nesse cenário, a
Energia Escura é descrita por dois parâmetros
adicionais, w0 e wa, sendo o modelo ΛCDM re-
cuperado no limite (w0, wa) = (−1, 0). Conforme
ilustrado na Fig. 6 (painel direito), esse ponto
encontra-se deslocado das regiões favorecidas pe-
los dados em aproximadamente 3σ, dependendo
do conjunto de supernovas tipo Ia utilizado na
análise. É importante destacar que essa tendên-
cia persiste mesmo quando se consideram apenas
dados de BAO em combinação com observáveis
do CMB.

Todos esses resultados, quando analisados em
conjunto, motivam a exploração de extensões do
modelo ΛCDM que vão além de um componente
de energia do vácuo constante, abrindo caminho
para novas abordagens que possam explicar es-
sas discrepâncias e proporcionar uma visão mais
precisa da aceleração cósmica e da natureza da
energia escura.

3.7 Energia escura além da constante
cosmológica

Dentro do contexto da compreensão limitada
da natureza da constante cosmológica e das obser-
vações recentes que se desviam das previsões do
modelo ΛCDM, diversas teorias alternativas têm
surgido e continuarão a ser propostas na tentativa
de explicar a aceleração do Universo. Nesta seção,
vamos abordar a alternativa mais usual abordada
na literatura, que consiste em relaxar a hipótese
de que a energia escura seria descrita por uma

5Esses resultados são atualmente objeto de debate [27],
com análises paramétricas e não paramétricas produzindo
conclusões divergentes [28–30].

6Essa parametrização passou a ser amplamente uti-
lizada após os resultados da figura de mérito da Dark
Energy Task Force (DETF) [33].
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FIG. 9. Comparison of our H0 constraints with respect to
SH0ES, assuming a !CDM model (Section VI). We show the
combination DESI+BBN for our low redshift and high red-
shift samples. For z > 1.1, only the ELG2, QSO, and Lyω
tracers are included, while DESI(z < 1.1) includes BGS, LRGs
and the LRG3+ELG1 tracer combinations. Both subsets are
individually in > 3ε tension with SH0ES measurements.

now slightly more precise than from the CMB alone [110].
Figure 9 shows the DESI+BBN result for !m and

H0 relative to the SH0ES result [130]. The contours
also show how the constituent tracers of the DR2 sam-
ple at di”erent redshifts contribute to the final con-
straint, with the degeneracy directions of the contours
changing as the best measured combination of transverse
and line-of-sight BAO changes with redshift. In #CDM
the tension between the DESI+BBN and SH0ES H0 re-
sults now stands at 4.5ω independent of the CMB. Note
that the DESI+BBN result does assume standard pre-
recombination physics to determine rd through eq. (2).

We have highlighted the tension between DESI and
CMB in #CDM in order to provide context to the results
for extended models in the following sections. However,
given that this tension is not close to 3ω, it is still valid to
combine the two datasets within the #CDM model and
obtain joint constraints. In this case we find

!m = 0.3027 ± 0.0036,

H0 = (68.17 ± 0.28) km s→1 Mpc→1,

}

DESI+CMB,

(21)
with a correlation coe$cient of r = →0.975.

We also allow for spatial curvature to vary in our cos-
mological fits and we do not find a significance preference
for a non-flat #CDM model. Table V summarizes the
cosmological parameter results from DESI alone as well
as in combination with external datasets, in both #CDM
and extended models.

Finally, as in [38], we note a mild to moderate discrep-
ancy between the recovered values of !m from DESI and
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FIG. 10. Marginalized 1D posteriors for ”m, when fixing
the background model to !CDM (Section VI). We show the
probability distributions for DESI DR1 and DR2, as well as
the measurements from CMB, and the three SNe datasets
used throughout this paper.

SNe in the context of the #CDM model. This is shown
in the marginalized posteriors in Figure 10: the discrep-
ancy is 1.7ω for Pantheon+, 2.1ω for Union3, and 2.9ω
for DESY5, with all SNe samples preferring higher values
of !m though with larger uncertainties. For #CDM we
do not report joint constraints on parameters from any
combination of DESI and SNe data. However, as with
the CMB, these apparent parameter di”erences poten-
tially indicate that DESI and at least some of the SNe
datasets cannot be consistently fit except with models
that have greater freedom in the background evolution,
as described in the next section (see also [131]).

VII. DARK ENERGY

Probing the behavior and nature of dark energy is the
primary goal of DESI. The question of perhaps greatest
interest, and the one that BAO measurements can best il-
luminate, is the value of the equation-of-state parameter
w = P/(εc2), and its possible evolution with time. To ex-
amine this we will primarily use the so-called Chevallier-
Polarski-Linder (CPL) parametrization [35, 36] of eq. (9).
While this form of w(a) does not arise directly from an
underlying physical model, it is a flexible parametrization
that is capable of matching the predictions for observ-
able quantities obtained in a wide range of models that
are physically motivated [132]. The accompanying paper
[49] explores various other parametrizations of w(z), as
well as non-parametric reconstruction methods.

For certain ranges of parameters w0 and wa, the
parametrization of eq. (9) allows so-called ‘phantom’ be-
havior of dark energy, in which the equation of state
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crosses to the regime w(z) < →1 [133] where the null
energy condition (NEC)—which requires that the en-
ergy density of dark energy not increase with the expan-
sion of the Universe—is violated. For single scalar-field
models of dark energy, this phantom crossing presents
severe theoretical di!culties [e.g., 134, 135]. However,
more complex models of dark energy, with multiple fields,
other dark energy internal degrees of freedom, or non-
minimal coupling, can evade these di!culties, as can
some modified gravity models, see, e.g., [136–140]. We
therefore adopt wide uniform priors on the parameters,
w0 ↑ U [→3, 1] and wa ↑ U [→3, 2], together with imposing
the condition w0+wa < 0 to enforce early matter domina-
tion. While other justifiable choices are possible, and the
values of Bayesian quantities such as the model evidence
will always depend on the particular choice used, we con-
sider this the minimal empirical approach. Whenever
the equation of state crosses the w = →1 boundary we
use the parametrized post-Friedmann (PPF) approach
of [141, 142] to include dark energy perturbations when
calculating CMB power spectra—however, as shown be-
low, the method of accounting for dark energy perturba-
tions does not play a major role, since simply applying
an early-Universe CMB prior on (ω→, εb, εc) largely re-
produces the same results on w0 and wa.

Our primary measure of the statistical significance of
preference for evolving dark energy from a given data
combination is based on ”ϑ2

MAP between the best-fit
#CDM and w0waCDM models for that combination. Be-
cause #CDM is nested within w0waCDM, correspond-
ing to w0 = →1, wa = 0, Wilks’ theorem [143] implies
that ”ϑ2

MAP should follow a ϑ2 distribution with two
degrees of freedom under the assumption the null hypoth-
esis (#CDM model) holds, and assuming that errors are
Gaussian and correctly estimated. To translate ”ϑ2

MAP
into familiar terms, we quote the corresponding frequen-
tist significance Nϖ for a 1D Gaussian distribution,

CDFω2

(
”ϑ2

MAP| 2 dof
)

=
1↓
2ϱ

∫ N

↑N

e↑t2/2dt , (22)

where the left hand side denotes the cumulative distribu-
tion of ϑ2. We also compute the Deviance Information
Criterion (DIC) [144–147], which takes into account the
Bayesian complexity of the model and penalizes including
extra parameters.

A. Results

From DESI DR2 BAO alone, we obtain rather weak
constraints on the parameters

w0 = →0.48+0.35
↑0.17

wa < →1.34

}
DESI BAO, (23)

which mildly favor the w0 > →1, wa < 0 quadrant. The
upper bound on wa here is the 68% limit, and wa = 0
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FIG. 11. Results for the posterior distributions of w0 and
wa, from fits of the w0waCDM model to DESI in combina-
tion with CMB and three SNe datasets as labelled. We also
show the contour for DESI combined with CMB alone. The
contours enclose 68% and 95% of the posterior probability.
The gray dashed lines indicate w0 = →1 and wa = 0; the
!CDM limit (w0 = →1, wa = 0) lies at their intersection.
The significance of rejection of !CDM is 2.8ω, 3.8ω and 4.2ω
for combinations with the Pantheon+, Union3 and DESY5
SNe samples, respectively, and 3.1ω for DESI+CMB without
any SNe.

is not excluded at 95%. As was the case in DR1, BAO
data alone define a degeneracy direction in the w0-wa

plane, but they do not show a strong preference for dark
energy evolution: the improvement in ϑ2

MAP relative to
the #CDM case of w0 = →1, wa = 0 is equivalent to a
preference of just 1.7ϖ. Note that the posteriors in this
poorly constrained case are cut o$ by the priors, so the
marginalized means and limits quoted above are prior-
dependent.

The minimal extension we consider, beyond BAO data
alone, is to add a high-redshift constraint from the early
universe. This can be achieved by imposing CMB-derived
priors on ω→, εb and εbc, as described in Section IV.
These priors are independent of the late-time dark en-
ergy, and also marginalize over contributions such as the
late ISW e$ect and CMB lensing. Therefore, they pro-
vide us with an early time physics prior that can help
us set the sound horizon and is based solely on early-
Universe information. The result from this data combi-
nation is

w0 = →0.43 ± 0.22

wa = →1.72 ± 0.64

}
DESI+(ω→, εb, εbc)CMB. (24)

While this is still bounded by the wa > →3 prior at the
lower end, the posterior already clearly disfavors #CDM.
The ”ϑ2

MAP value decreases to →8.0, indicating a prefer-

Figura 6: Resultados do levantamento DESI que indicam possíveis discrepâncias com o modelo ΛCDM. À esquerda,
distribuições de probabilidade para Ωm mostram uma discrepância entre os valores inferidos a partir de BAO do DESI
DR2 e aqueles obtidos com dados de SN Ia. À direita, restrições no plano (w0, wa) sugerem uma preferência por energia
escura dinâmica. Esses resultados foram retirados da Ref. [10].

constante cosmológica, permitindo uma dinâmica
mais complexa.

Modelos de quintessência

A abordagem mais simples para introduzir um
componente desconhecido que permeia o espaço-
tempo é incorporar um campo escalar com um
termo cinético canônico e sob a ação de um poten-
cial dado. Em termos cosmológicos, esse campo
escalar é denominado quintessência. Mais pre-
cisamente, consideramos um campo escalar des-
crito pela seguinte lagrangiana

Lϕ = −1

2
gµν∂µϕ∂νϕ− V (ϕ) , (12)

onde o primeiro termo representa o termo cinético
canônico, enquanto o segundo denota o potencial,
que é uma função do campo escalar. Neste caso,
há agora dois campos dinâmicos: o tensor métrico
e o campo escalar. As equações de Einstein desse
sistema são dadas por

H2 =
8πG

3

(
ϕ̇2

2
+ V (ϕ) + ρ

)
, (13)

Ḣ = −4πG

3

(
ϕ̇2 + ρ+ p

)
, (14)

enquanto a conservação do campo escalar é
dado pela equação de Klein-Gordon,

ϕ̈+ 3Hϕ̇+ Vϕ = 0 , (15)

onde Vϕ = dV/dϕ.
Nesse contexto, para obter explicitamente a di-

nâmica do Universo, é necessário escolher uma
expressão particular para o potencial. Cada mo-
delo de quintessência é caracterizado por tal es-
colha. Como feito para as teorias de inflação, a
capacidade de um potencial gerar uma expansão
acelerada pode ser quantificada pelos seguintes
parâmetros de slow-roll,

ϵ =
1

16πG

(
Vϕ

V

)2

e η =
1

4πG

Vϕϕ

V
. (16)

Quanto mais próximos de zero ϵ e η forem,
maior será a aceleração da expansão. No caso
limite ϵ = 0 e η = 0, a expansão é exponen-
cial. Uma discriminação típica entre os modelos
de quintessência é feita dividindo os modelos em
dois grupos: modelos freezing [34–36] e modelos
de thawing [37, 38]. Nos modelos de freezing, o
campo é livre para rolar no passado, no entanto,
nos tempos recentes, o campo atinge o regime de
slow-roll (w ≈ −1), o que leva à expansão ace-
lerada. Por outro lado, nos modelos de thawing,
o campo é congelado no passado, mas começa a
evoluir nos tempos recentes.

Uma característica importante da abordagem
do campo escalar é que, de maneira semelhante
ao fato de que a constante cosmológica pode ser
reescrita como um fluido com densidade de ener-
gia constante e wΛ = −1, também é possível de-
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finir um fluido que fornecerá a mesma dinâmica
que o campo escalar. Mais precisamente, pode-
se definir uma densidade de energia e pressão em
termos do campo escalar e do potencial. Uma
diferença importante em relação ao caso da cons-
tante cosmológica é que, como o campo escalar é
dinâmico, o fluido resultante é mais geral, no sen-
tido de que pode ser dependente do tempo. Nesse
caso é possível definir a densidade de energia e a
pressão como

ρϕ =
1

2
ϕ̇2 + V (ϕ) e pϕ =

1

2
ϕ̇2 − V (ϕ), (17)

de modo que a equação de estado da energia es-
cura seja

wϕ =
ϕ̇2 + 2V (ϕ)

ϕ̇2 − 2V (ϕ)
. (18)

As condições de slow-roll são atingidas quando
ϕ̇2 → 0, e consequentemente wϕ → −1.

Uma característica importante dos modelos de
quintessência é que o termo cinético canônico está
associado a uma velocidade do som luminal, o que
significa que o efeito das perturbações de pressão
supera o colapso gravitacional no nível perturba-
tivo. Como consequência, a energia escura em
quintessência é suave como a constante cosmoló-
gica.

3.8 Energia escura como um fluido

Como os modelos de quintessência podem ser
mapeados em fluidos, em vez de escolher um po-
tencial dado V (ϕ), uma abordagem mais sim-
ples é propor uma equação de estado dinâmica
para descrever a Energia Escura. Para ilustrar
a equivalência entre as abordagens, vamos tomar
um modelo de quintessência bastante geral: para
um potencial dado qualquer, a equação de Klein-
Gordon pode ser usada para calcular a solução do
campo escalar; e consequentemente a equação de
estado fica determinada pela Eq. (18).

Algumas das descrições mais exploradas na li-
teratura são:

• Modelo wCDM : nesse modelo, a equação de es-
tado da Energia Escura ainda é constante, mas
não necessariamente −1. Neste caso, a equação
de estado do fluido de Energia Escura pode ser
escrita como pϕ = w0ρϕ, onde w0 é considerado
um parâmetro livre. Esta abordagem pode ser

interpretada como uma primeira extensão do
caso da constante cosmológica.

• Parametrização CPL: nesse caso, propõe-se
uma parametrização linear para a equação de
estado da Energia Escura, ou seja, a expres-
são explícita para a equação de estado de DE
é dada por

wϕ = w0 + (1− a)wa . (19)

Na prática, esta abordagem é mais complexa.
Primeiro, o fluido de Energia Escura é des-
crito por dois parâmetros extras. Além disso,
a equação de estado de DE agora varia com o
tempo. Quanto à evolução de wϕ, esta equa-
ção de estado pode ser interpretada da seguinte
forma: w0 representa o valor final alcançado
nos tempos atuais, e wa modula a evolução
temporal no passado.

• Parametrização BA: essa parametrização tam-
bém apresenta um comportamento linear em
baixos redshifts, sendo escrita como [39]

wϕ = w0 + wa
1− a

a2 + (1− a)2
. (20)

Contudo, diferentemente da parametrização
CPL, que diverge exponencialmente quando o
fator de escala tende ao infinito (para wa > 0),
a parametrização BA permanece bem compor-
tada em todos os tempos, ao mesmo tempo em
que ainda permite desvios em relação ao cená-
rio CPL.

Uma vez que tanto os modelos wCDM quanto
CPL podem ser vistos como extensões efetivas do
modelo ΛCDM, ambos os modelos têm sido cons-
tantemente testados usando os dados mais atuais
disponíveis. Em relação ao modelo wCDM, os
resultados atuais que combinam SN Ia, BAO e
CMB mostram boa concordância com w = −1.
Como no caso do ΛCDM, os resultados mostram
uma boa sobreposição, indicando uma concordân-
cia quando w ≈ −1 e Ωm ≈ 0,3.

Por outro lado, conforme já discutido, usando
os mesmos dados observacionais para testar a pa-
rametrização CPL, os resultados indicam que os
dados não estão em acordo com o limite ΛCDM.
Este intrigante resultado desencadeou discussões
importantes sobre alguns tópicos críticos: (i) o
impacto das galáxias vermelhas luminosas (LRG)
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wCDM plano

Observável cosmológico Ωm 103 × Ωk w0 wa

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Pantheon+) 0,3047 ± 0,0051 - −0,995 ± 0,023 -

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Union3) 0,3044 ± 0,0059 - −0,997 ± 0,027 -

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (DESY5) 0,3098 ± 0,0050 - −0,971 ± 0,021 -

CPL plano

Observável cosmológico Ωm 103 × Ωk w0 wa

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Pantheon+) 0,3114 ± 0,0057 - −0,838 ± 0,055 −0,62
+0,22
−0,19

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Union3) 0,3275 ± 0,0086 - −0,667 ± 0,088 −1,09
+0,31
−0,27

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (DESY5) 0,3191 ± 0,0056 - −0,752 ± 0,057 −0,86
+0,23
−0,20

CPL com curvatura

Observável cosmológico Ωm 103 × Ωk w0 wa

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Pantheon+) 0,3117 ± 0,0056 1,1 ± 1,3 −0,853 ± 0,057 −0,54 ± 0,22

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (Union3) 0,3273 ± 0,0086 0,6 ± 1,3 −0,678 ± 0,092 −1,03
+0,33
−0,29

BAO (DESI) + CMB (Planck) + SN Ia (DESY5) 0,3193 ± 0,0056 0,8 ± 1,3 −0,762 ± 0,060 −0,81 ± 0,24

Tabela 2: Resultados observacionais para extensões do modelo ΛCDM considerando parametrizações de energia escura
dinâmica wCDM e CPL. Os valores foram obtidos a partir da Tabela V da Ref. [10].

nos resultados finais da análise de SN Ia [40]; (ii)
a sensibilidade dos resultados de DESI à esco-
lha de priors estatísticos [41]; e (iii) potenciais
efeitos sistemáticos nos dados de SN Ia [27]. Al-
guns dos resultados mais recentes desta aborda-
gem de Energia Escura como um fluido dinâmico
são mostrados na Tab. 2.

Em vista desses recentes resultados, é plausível
especular que eles possam indicar uma evolução
dinâmica da Energia Escura. Os próximos anos,
marcados pela disponibilização de novos dados do
DESI e pela expectativa de levantamentos futu-
ros, serão de grande importância para confirmar
esses resultados.

4 Conclusão

Neste trabalho, apresentamos uma visão ge-
ral do modelo cosmológico padrão ΛCDM, des-
tacando seus fundamentos teóricos e seu notável
sucesso em descrever a evolução do Universo em
grandes escalas. Discutimos também o papel cen-
tral da energia escura na explicação da expan-
são acelerada e revisamos os principais observá-
veis cosmológicos utilizados para testar o modelo,
como SN Ia, a CMB e outras sondas complemen-
tares.

Apesar de seu sucesso, o modelo ΛCDM en-
frenta desafios importantes. Do ponto de vista
teórico, o problema da constante cosmológica per-
manece sem solução, evidenciando uma profunda
lacuna entre previsões da teoria quântica de cam-
pos e observações cosmológicas. No âmbito ob-
servacional, tensões recentes, como aquelas asso-

ciadas à constante de Hubble H0 e à amplitude
das flutuações de matéria σ8, indicam possíveis
limitações do modelo. Além disso, resultados re-
centes, em particular do levantamento DESI, su-
gerem possíveis desvios em relação ao cenário de
energia escura descrito por uma constante cosmo-
lógica, apontando para a possibilidade de uma
componente dinâmica. Esses indícios, embora
ainda inconclusivos, reforçam a importância de
investigar extensões do modelo padrão.

Dessa forma, a cosmologia contemporânea
encontra-se em um momento de transição, no
qual novos dados observacionais de alta precisão
desempenham um papel crucial na avaliação da
validade do modelo ΛCDM. Espera-se que futu-
ras observações permitam esclarecer a natureza
da energia escura e, possivelmente, apontar para
uma nova descrição do setor escuro do Universo.
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