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Since	  the	  discovery	  of	  the	  first	  exoplanet1,2	  we	  have	  known	  that	  other	  
planetary	  systems	  can	  look	  quite	  unlike	  our	  own3.	  However,	  until	  recently	  we	  
have	  only	  been	  able	  to	  probe	  the	  upper	  range	  of	  the	  planet	  size	  distribution4,5.	  
The	  high	  precision	  of	  the	  Kepler	  space	  telescope	  has	  allowed	  us	  to	  detect	  
planets	  that	  are	  the	  size	  of	  Earth6	  and	  somewhat	  smaller7,	  but	  no	  prior	  planets	  
have	  been	  found	  that	  are	  smaller	  than	  those	  we	  see	  in	  our	  own	  Solar	  System.	  
Here	  we	  report	  the	  discovery	  of	  a	  planet	  significantly	  smaller	  than	  Mercury8.	  
This	  tiny	  planet	  is	  the	  innermost	  of	  three	  planets	  that	  orbit	  the	  Sun-‐like	  host	  
star,	  which	  we	  have	  designated	  Kepler-‐37.	  Owing	  to	  its	  extremely	  small	  size,	  
similar	  to	  that	  of	  Earth’s	  Moon,	  and	  highly	  irradiated	  surface,	  Kepler-‐37b	  is	  
probably	  a	  rocky	  planet	  with	  no	  atmosphere	  or	  water,	  similar	  to	  Mercury.	  	  	  
	  
	  
The	  Kepler	  spacecraft	  was	  launched	  in	  2009	  with	  the	  goal	  of	  determining	  the	  
frequency	  of	  rocky	  planets	  in	  the	  habitable	  zone	  around	  Sun-‐like	  host	  stars	  in	  our	  
Galaxy9.	  Over	  150,000	  stars	  are	  continuously	  monitored	  for	  transits	  of	  planetary	  
bodies10.	  Transit-‐like	  signals	  indicative	  of	  three	  planets11	  were	  detected	  in	  the	  
photometric	  time	  series	  data	  of	  the	  star	  we	  designate	  Kepler-‐37	  (also	  known	  as	  KIC	  
8478994	  and	  KOI-‐245)	  over	  the	  course	  of	  978	  days	  by	  the	  Kepler	  spacecraft.	  
	  
Kepler-‐37	  is	  cooler	  than	  the	  Sun12.	  Stellar	  spectral	  templates	  were	  fitted	  to	  optical	  
spectra	  of	  Kepler-‐3713,14	  to	  determine	  initial	  values	  of	  the	  stellar	  properties.	  Despite	  
the	  low	  luminosity	  and	  low-‐amplitude	  oscillations	  associated	  with	  cool	  main-‐
sequence	  stars15,	  we	  were	  able	  to	  detect	  solar-‐like	  oscillations	  in	  the	  flux	  time	  series	  
of	  Kepler-‐37.	  Kepler-‐37	  is	  the	  densest	  star	  where	  solar-‐like	  oscillations	  have	  been	  
detected	  and	  an	  asteroseismic	  analysis	  of	  these	  oscillations	  allowed	  us	  to	  measure	  
precise	  stellar	  properties	  (for	  more	  information	  see	  Section	  1	  of	  the	  SI).	  Iterating	  
between	  the	  astroseismic	  and	  spectroscopically	  derived	  stellar	  properties	  yielded	  a	  
final	  value	  for	  the	  radius	  of	  0.770±0.026	  R⊙	  and	  mass	  of	  0.802±0.068	  M⊙.	  The	  small	  
uncertainty	  on	  the	  stellar	  radius	  is	  important	  because	  the	  precision	  with	  which	  we	  
can	  measure	  the	  planet	  radius	  is	  limited	  by	  the	  uncertainty	  on	  the	  stellar	  radius.	  
	  
We	  fitted	  a	  transiting	  planet	  model17	  with	  three	  planets	  to	  the	  Kepler	  data	  using	  a	  
Markov-‐chain	  Monte	  Carlo	  technique18.	  The	  best	  fitting	  model	  is	  shown	  overplotting	  
the	  transit	  data	  in	  Figure	  1.	  The	  transit	  model	  yields	  the	  ratio	  of	  planet	  radius	  to	  
stellar	  radius.	  Using	  the	  asteroseismically	  derived	  stellar	  radius,	  we	  determined	  



planet	  radii	   0.053
0.0730.303+− R⊕,	   0.065

0.0830.742+− R⊕	  and	   0.11
0.141.99+− R⊕	  (where	  R⊕	  is	  Earth’s	  radius),	  for	  

the	  three	  planets	  Kepler-‐37b,	  c	  and	  d,	  where	  the	  quoted	  uncertainties	  are	  the	  
central	  68.3%	  of	  the	  posterior	  distributions	  (equivalent	  to	  1-‐σ)	  and	  account	  for	  both	  
the	  uncertainty	  in	  the	  ratio	  of	  planetary	  to	  stellar	  radius	  (the	  dominant	  term	  for	  the	  
inner	  planet)	  and	  the	  uncertainty	  on	  the	  stellar	  radius	  (the	  dominant	  term	  for	  the	  
outer	  planet).	  A	  full	  list	  of	  planet	  parameters	  are	  given	  in	  Table	  S1	  in	  Section	  8	  of	  the	  
SI.	  
	  
It	  was	  not	  possible	  to	  confirm	  that	  the	  three	  candidate	  planets	  are	  substellar	  bodies	  
orbiting	  Kepler-‐37	  using	  radial	  velocities19	  or	  transit	  timing	  variations20.	  We	  
therefore	  explored	  possible	  astrophysical	  scenarios	  (blends)	  that	  can	  mimic	  a	  planet	  
transit	  across	  the	  disc	  of	  Kepler-‐37	  using	  the	  BLENDER	  procedure6,21,22,23.	  BLENDER	  
analyses	  attempt	  to	  show	  that	  a	  blend	  scenario	  is	  much	  less	  likely	  than	  a	  planet	  
interpretation	  by	  creating	  a	  wide	  array	  of	  synthetic	  light	  curves	  of	  various	  blend	  
scenarios	  and	  comparing	  the	  goodness-‐of-‐fit	  to	  the	  synthetic	  light	  curves	  to	  that	  of	  
the	  true	  planet	  model.	  Inconsistent	  fits	  are	  rejected,	  as	  are	  fits	  to	  scenarios	  that	  are	  
ruled	  out	  by	  additional	  information	  such	  as	  high	  contrast	  imaging,	  Kepler	  Input	  
Catalog24	  colours	  and	  high-‐resolution	  spectroscopic	  observations.	  Details	  of	  the	  
supporting	  data	  used	  by	  BLENDER	  are	  provided	  in	  Sections	  2,	  3,	  4,	  and	  5	  of	  the	  SI.	  
The	  final	  blend	  probability	  is	  compared	  with	  the	  expected	  frequency	  of	  real	  planets	  
(known	  as	  the	  planet	  prior)	  to	  calculate	  the	  final	  probability	  that	  the	  candidate	  is	  a	  
true	  planet.	  Our	  planet	  priors	  are	  calculated	  by	  looking	  at	  the	  frequency	  of	  planets	  
with	  a	  size	  within	  the	  3-‐σ	  uncertainty	  range	  of	  the	  measured	  planet	  radii.	  We	  then	  
apply	  a	  correction	  to	  the	  planet	  prior	  to	  account	  for	  false	  positives	  and	  
incompleteness	  in	  the	  planet	  catalogue25.	  
	  
In	  this	  study,	  we	  consider	  blends	  caused	  by	  background	  eclipsing	  binaries,	  
background	  stars	  transited	  by	  a	  planet	  and	  physical	  companions	  transited	  by	  a	  
planet.	  For	  Kepler-‐37d	  the	  only	  credible	  blend	  scenario	  is	  a	  planet	  transiting	  a	  
background	  G	  or	  K-‐type	  main	  sequence	  star	  with	  a	  brightness	  within	  3	  magnitudes	  
of	  Kepler-‐37,	  with	  a	  similar	  absolute	  radial	  velocity,	  but	  not	  seen	  by	  high	  contrast	  
imaging.	  The	  probability	  of	  such	  a	  source	  existing	  is	  vanishingly	  small	  with	  an	  upper	  
limit	  on	  the	  probability	  of	  10-‐10.	  We	  used	  the	  Kepler	  planet	  catalogue11	  to	  estimate	  
the	  occurrence	  of	  planets	  with	  a	  similar	  radius	  to	  Kepler-‐37d,	  and	  hence	  calculate	  
the	  planet	  prior.	  We	  find	  a	  scenario	  whereby	  the	  planet	  orbits	  the	  target	  star	  is	  
favoured	  by	  a	  factor	  of	  >106	  over	  false	  positive	  scenarios.	  	  
	  
The	  validation	  of	  Kepler-‐37c	  proved	  slightly	  more	  challenging	  owing	  to	  the	  difficulty	  
of	  calculating	  a	  planet	  prior	  for	  such	  a	  small	  body.	  The	  number	  of	  Kepler	  planet	  
candidates	  orbiting	  F-‐M-‐type	  dwarfs	  with	  a	  similar	  size	  to	  Kepler-‐37c	  is	  46,	  and	  we	  
predict	  that	  the	  expected	  number	  of	  false	  positives	  in	  this	  size	  range25	  to	  be	  7.36.	  
There	  are	  a	  total	  of	  138,254	  dwarf	  stars	  observed	  continuously	  for	  the	  duration	  of	  
the	  mission	  included	  in	  the	  Kepler	  planet	  catalogue	  and	  therefore	  the	  planet	  prior	  is	  
(46	  -‐	  7.36)	  /	  138,254=2.79	  x10-‐4	  not	  accounting	  for	  incompleteness.	  If	  we	  consider	  
that	  a	  transit	  signal	  this	  small	  could	  only	  be	  detected	  transiting	  6.5%	  of	  targets	  



owing	  to	  the	  noise	  level	  in	  most	  stars	  exceeding	  the	  signal	  we	  detect	  here,	  we	  can	  
boost	  the	  planet	  prior	  by	  a	  factor	  of	  1/0.065=15.4,	  giving	  a	  final	  planet	  prior	  of	  4.3	  x	  
10-‐3.	  The	  blend	  frequency	  for	  this	  source	  is	  calculated	  by	  summing	  up	  all	  the	  
individual	  blend	  probabilities;	  planets	  transiting	  background	  stars	  (1.49	  x	  10-‐5),	  
background	  eclipsing	  binaries	  (1.4	  x	  10-‐8)	  and	  planets	  transiting	  a	  physically	  bound	  
companion	  (3.3	  x	  10-‐7).	  Therefore	  the	  total	  blend	  probability	  is	  1.52	  x	  10-‐5	  and	  the	  
odds	  ratio	  in	  favour	  of	  the	  true	  planet	  scenario	  is	  287.	  As	  is	  common	  in	  BLENDER	  
analyses,	  we	  can	  increase	  the	  probability	  of	  the	  true	  planet	  scenario	  because	  mutli-‐
planet	  systems	  are	  likely	  to	  be	  coplanar26,27,28.	  This	  increases	  the	  odds	  ratio	  by	  a	  
factor	  of	  8.3	  to	  2350,	  equal	  to	  a	  confidence	  level	  of	  99.95%.	  
	  
For	  Kepler-‐37b,	  using	  the	  planet	  candidate	  list11	  to	  derive	  a	  prior	  is	  not	  appropriate	  
because	  the	  list	  is	  woefully	  incomplete	  at	  such	  small	  planet	  radii.	  In	  this	  work	  we	  
assume	  that	  planets	  of	  comparable	  size	  to	  Kepler-‐37b	  have	  the	  same	  occurrence	  
rate	  as	  Earth-‐size	  planets25.	  The	  size	  range	  we	  use	  to	  calculate	  our	  planet	  prior	  is	  the	  
3-‐σ	  uncertainty	  range	  of	  the	  radius	  of	  Kepler-‐37b.	  This	  assumption	  is	  somewhat	  
conservative	  as	  for	  larger	  planet	  sizes	  the	  occurrence	  rate	  increases	  with	  decreasing	  
planet	  size4.	  There	  are	  167	  Earth-‐sized	  candidates	  in	  the	  Kepler	  planet	  candidate	  
list.	  However,	  we	  expect	  about	  21	  of	  these	  to	  be	  false	  positives25.	  Given	  only	  15.5%	  
of	  the	  stars	  observed	  by	  Kepler	  are	  capable	  of	  hosting	  a	  detectable	  Earth-‐sized	  
planet,	  we	  find	  that	  (167	  −	  21)/(138,254	  x	  0.155)	  =	  0.68%	  of	  F-‐K-‐type	  dwarf	  stars	  
are	  expected	  to	  host	  a	  transiting	  Earth-‐sized	  planet.	  We	  therefore	  take	  0.68%	  to	  be	  
our	  planet	  prior	  for	  Kepler-‐37b.	  The	  blend	  frequency	  in	  this	  analysis	  is	  dominated	  
by	  background	  eclipsing	  binaries	  between	  9	  and	  11.5	  magnitudes	  fainter	  than	  the	  
target	  (the	  background	  eclipsing	  binary	  blend	  frequency	  is	  1.9	  x	  10-‐5,	  while	  the	  
blend	  frequency	  from	  all	  other	  sources	  is	  7.6	  x	  10-‐6).	  This	  results	  in	  a	  total	  frequency	  
of	  blends	  of	  2.6	  x	  10-‐5.	  The	  ratio	  of	  the	  planet	  prior	  to	  the	  blend	  frequency	  yields	  an	  
odds	  ratio	  in	  favour	  of	  the	  planet	  interpretation	  of	  262.	  If	  we	  consider	  the	  
coplanarity	  of	  the	  system,	  the	  odds	  ratio	  is	  boosted	  by	  a	  factor	  of	  8.97	  to	  2350	  (a	  
99.95%	  confidence	  in	  the	  true	  planet	  interpretation).	  	  
	  
We	  ran	  a	  dynamical	  simulation	  in	  order	  to	  determine	  whether	  this	  system	  of	  three	  
planets	  is	  stable.	  For	  the	  initial	  conditions	  we	  used	  the	  observed	  orbital	  period	  and	  
the	  epoch	  of	  first	  transit	  for	  each	  of	  the	  three	  confirmed	  planets	  and	  assume	  
coplanar	  orbits.	  We	  adopt	  masses	  based	  on	  the	  relation	  
Mp/M⊕	  ≈	  (Rp/R⊕)2.05	  	  [27].	  For	  each	  planet,	  we	  performed	  1,000	  integrations	  of	  100,000	  
years	  each	  using	  initially	  circular	  orbits	  for	  the	  other	  planets.	  All	  planets	  were	  found	  
to	  be	  stable	  over	  the	  entire	  simulation.	  
	  
While	  sub-‐Mercury-‐sized	  planets	  are	  expected	  from	  theory29	  and	  their	  space-‐based	  
detection	  has	  previously	  been	  predicted30,	  our	  detection	  of	  Kepler-‐37b	  is	  quite	  
remarkable	  given	  this	  transit	  signal	  would	  be	  detected	  in	  the	  data	  of	  fewer	  than	  
0.5%	  of	  stars	  observed	  by	  Kepler.	  Although	  the	  detection	  of	  one	  planet	  cannot	  be	  
used	  to	  determine	  of	  occurrence	  rates,	  it	  does	  lend	  weight	  to	  the	  belief	  that	  planet	  
occurrence	  increases	  exponentially	  with	  decreasing	  planet	  size.	  
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Figure	  1	  The	  transit	  light	  curves	  for	  the	  planets	  orbiting	  Kepler-‐37	  The	  transit	  
model	  fit	  to	  the	  light	  curve	  of	  Kepler-‐37	  was	  calculated	  using	  a	  four-‐parameter	  non-‐
linear	  limb-‐darkening	  model	  that	  allowed	  for	  eccentric	  orbits.	  Limb-‐darkening	  
coefficients	  were	  interpolated	  in	  stellar	  temperature,	  surface	  gravity	  and	  metallicity	  
to	  determine	  the	  appropriate	  values	  for	  Kepler-‐37,	  and	  these	  were	  kept	  fixed.	  A	  
Markov-‐chain	  Monte	  Carlo	  technique	  was	  used	  to	  sample	  the	  planet	  parameters	  in	  
order	  to	  account	  for	  correlated	  variables.	  The	  mean	  stellar	  density	  determined	  by	  
our	  asteroseismic	  analysis	  was	  used	  as	  a	  prior	  in	  the	  analysis.	  The	  three	  panels	  
show	  the	  transits	  of	  planets	  Kepler-‐37b	  (a),	  Kepler-‐37c	  (b)	  and	  Kepler-‐37d	  (c).	  The	  
photometric	  light	  curve	  has	  been	  folded	  on	  the	  orbital	  period	  of	  the	  planets.	  
Individual	  data	  points	  are	  shown	  as	  black	  dots.	  The	  blue	  dots	  show	  the	  data	  binned	  
with	  90,	  50	  and	  30	  individual	  data	  points	  making	  up	  each	  binned	  point	  for	  planets	  b,	  
c	  and	  d,	  respectively.	  The	  error	  bar	  size	  is	  the	  standard	  deviation	  of	  the	  data	  making	  
up	  that	  bin	  divided	  by	  N1/2,	  where	  N	  is	  the	  number	  of	  data	  point	  in	  the	  bin.	  The	  best	  
fitting	  transit	  model	  from	  the	  Markov-‐chain	  Monte	  Carlo	  analysis	  is	  shown	  as	  the	  
red	  line.	  The	  signal	  to	  noise	  of	  the	  transits	  of	  planets	  b,	  c	  and	  d	  is	  13,	  49	  and	  282,	  
respectively.	  
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1.	  Determination	  of	  the	  physical	  parameters	  of	  Kepler-‐37	  
We	  detected	  solar-‐like	  oscillations	  in	  the	  short-‐cadence	  (1	  minute	  time	  resolution)	  
flux	  time	  series	  of	  Kepler-‐37.	  In	  Figure	  S1	  we	  show	  a	  frequency-‐power	  spectrum	  of	  
the	  Kepler-‐37	  flux	  time	  series	  with	  the	  transits	  having	  been	  removed.	  The	  spectrum	  
shows	  a	  near-‐regular	  pattern	  of	  overtones	  that	  are	  the	  signatures	  of	  small-‐
amplitude,	  solar-‐like	  oscillations31.	  The	  dominant	  frequency	  spacing	  is	  the	  large	  
separation,	  Δν,	  between	  consecutive	  overtones	  of	  oscillations	  that	  have	  the	  same	  
spherical	  (angular)	  degree,	  l.	  The	  spectrum	  shows	  several	  radial	  (l=0)	  and	  dipole	  
(l=1)	  modes,	  which	  alternate	  in	  frequency.	  The	  average	  value	  of	  the	  large	  frequency	  
separation,	  〈Δν〉,	  depends	  on	  the	  mean	  stellar	  density16.	  We	  measured	  〈Δν〉	  [32]	  for	  
Kepler-‐37	  to	  be	  178.7	  ±	  1.4	  µHz.	  We	  also	  measure	  an	  average	  value	  for	  the	  small	  
frequency	  separation,	  〈δν01〉,	  of	  4.08	  ±	  0.17	  µHz,	  where	  the	  small	  frequency	  
separation	  is	  the	  amount	  in	  frequency	  by	  which	  dipole	  modes	  are	  offset	  from	  the	  
midpoint	  of	  the	  adjacent	  radial	  modes.	  For	  main-‐sequence	  dwarfs,	  〈δν01〉	  depends	  
largely	  on	  the	  sound	  speed	  gradient	  in	  the	  central	  regions	  of	  the	  star.	  
	  
Kepler-‐37	  has	  the	  largest	  〈Δν〉	  ever	  measured	  in	  a	  star.	  Even	  without	  further	  
modelling,	  the	  observed	  〈Δν〉	  (and	  also	  the	  high	  frequencies	  at	  which	  the	  star	  
oscillates,	  shown	  in	  Figure	  S1)	  indicates	  that	  Kepler-‐37	  is	  smaller	  and	  less	  massive	  
than	  the	  Sun.	  The	  determination	  stellar	  parameters	  of	  from	  asteroseismology	  is	  
dependent	  on	  stellar	  evolution	  models	  and	  these	  require	  knowledge	  of	  the	  stellar	  
metallicity	  (	  [m/H]	  )	  and	  effective	  temperature	  (Teff).	  
	  
We	  determined	  Teff	  and	  [m/H]	  by	  obtaining	  spectroscopic	  observations	  of	  Kepler-‐37	  
using	  the	  HIRES	  spectrograph33	  mounted	  on	  the	  Keck	  I	  telescope	  on	  Mauna	  Kea,	  
Hawaii	  as	  well	  as	  the	  fiber-‐fed	  Tillinghast	  Reflector	  Échelle	  Spectrograph	  (TRES)	  on	  
the	  1.5	  m	  Tillinghast	  Reflector	  at	  the	  Fred	  Lawrence	  Whipple	  Observatory	  on	  Mt.	  
Hopkins,	  Arizona.	  One	  iodine-‐free	  HIRES	  template	  spectrum	  with	  a	  signal-‐to-‐noise	  
per	  resolution	  element	  (SNRe)	  of	  257	  was	  acquired	  on	  2	  August	  2010	  and	  two	  TRES	  



spectra	  with	  an	  SNRe	  of	  75	  and	  52,	  respectively,	  were	  acquired	  on	  25	  March	  and	  6	  
April	  2010.	  

	  
Figure	  S1	  Oscillation	  spectrum	  of	  Kepler-‐37.	  Panel	  (a):	  The	  power	  density	  
spectrum	  after	  being	  smoothed	  by	  a	  0.5-‐μHz	  wide	  boxcar	  filter	  (black)	  and	  a	  5-‐μHz	  
wide	  boxcar	  filter	  (red).	  This	  is	  based	  upon	  15	  months	  of	  short	  cadence	  (1-‐minute	  
sampling)	  Kepler	  data,	  collected	  between	  March	  2010	  and	  June	  2011.	  The	  
annotation	  marks	  detected	  radial	  modes	  (having	  angular	  degree	  l=0)	  and	  dipole	  
modes	  (l=1),	  with	  large	  frequency	  separations,	  ∆ν,	  also	  shown.	  Panel	  (b):	  Zoom	  
showing	  an	  l=1	  mode	  bracketed	  by	  the	  neighbouring	  l=0	  modes,	  and	  the	  small	  
frequency	  separation	  δν01.	  
	  
The	  HIRES	  spectrum	  was	  analysed	  using	  SME13	  and	  all	  three	  spectra	  were	  analysed	  
using	  SPC14.	  The	  SPC	  parameters	  used	  were	  the	  weighted	  average	  of	  the	  parameters	  
from	  the	  individual	  spectra.	  Initial	  SME	  and	  SPC	  derived	  parameters	  were	  calculated	  
independently	  from	  the	  asteroseismology.	  We	  then	  used	  a	  `grid-‐based'	  
approach34,35,36	  to	  formally	  estimate	  the	  stellar	  properties	  by	  searching	  amongst	  
grids	  of	  stellar	  evolutionary	  models	  to	  get	  parameters	  that	  best	  fit	  the	  two	  observed	  
seismic	  frequency	  separations	  (large	  and	  small).	  We	  searched	  nine	  different	  grids	  of	  
models	  to	  account	  for	  the	  effect	  that	  systematic	  differences	  between	  the	  various	  
models	  had	  on	  the	  inferred	  stellar	  properties.	  The	  asteroseismic	  analysis	  allowed	  us	  



to	  fix	  the	  surface	  gravity	  to	  log	  g	  =	  4.5667.	  Re-‐running	  SME	  and	  SPC	  with	  this	  
constraint	  yielded	  a	  revised	  Teff	  and	  [m/H].	  	  
We	  derive	  the	  final	  stellar	  parameters	  by	  simply	  taking	  the	  average	  of	  the	  SME	  and	  
SPC	  values.	  To	  account	  for	  the	  differences	  between	  the	  SME	  and	  SPC	  methods	  we	  
included	  an	  uncertainty37	  in	  Teff	  of	  59	  K	  and	  in	  [m/H]	  of	  0.062	  dex.	  These	  
uncertainties	  are	  in	  addition	  to	  the	  formal	  uncertainties	  calculated	  by	  both	  
techniques	  and	  were	  added	  in	  quadrature.	  Our	  final	  Teff	  =	  5417	  ±	  75	  K	  and	  	  
[m/H]	  =	  -‐0.32	  ±	  0.07.	  Using	  these	  final	  parameters	  from	  the	  spectra	  we	  calculated	  a	  
stellar	  mass	  and	  radius	  from	  each	  of	  our	  nine	  grids.	  Our	  final	  value	  was	  calculated	  
by	  taking	  the	  median	  value	  of	  the	  mass	  and	  radius	  from	  the	  various	  grids	  while	  the	  
uncertainty	  was	  obtained	  by	  adding	  the	  standard	  deviation	  of	  the	  grid	  masses	  and	  
radii	  in	  quadrature	  with	  the	  formal	  uncertainties.	  Our	  final	  determination	  of	  the	  
stellar	  radius	  is	  0.772±0.026	  R⊙	  and	  the	  stellar	  mass	  is	  0.803±0.068	  M⊙.	  We	  note	  
that	  the	  fractional	  uncertainty	  on	  mass	  is	  around	  three	  times	  larger	  than	  that	  on	  the	  
radius.	  This	  comes	  from	  propagating	  the	  uncertainty	  on	  mean	  stellar	  density	  to	  an	  
uncertainty	  on	  the	  modelled	  mass	  and	  radius.	  	  
	  
A	  detailed	  analysis	  of	  the	  individual	  mode	  frequencies	  will	  be	  required	  to	  place	  tight	  
constraints	  on	  the	  age,	  with	  preliminary	  results	  suggesting	  an	  age	  of	  around	  6	  Gyr.	  
	  
2.	  Flux	  centroid	  analysis	  
For	  many	  planets	  and	  planet	  candidates	  found	  using	  Kepler,	  the	  spatial	  location	  of	  
the	  flux	  centre	  in	  transit	  relative	  to	  that	  out	  of	  transit	  provides	  robust	  limits	  on	  the	  
spatial	  distance	  between	  the	  source	  of	  the	  transits	  and	  the	  target	  star38.	  A	  value	  not	  
consistent	  with	  a	  zero	  offset	  indicates	  that	  source	  of	  the	  transits	  is	  unlikely	  to	  be	  the	  
target	  star	  and	  hence	  we	  have	  detected	  a	  false	  positive.	  However,	  in	  saturated	  
targets	  such	  as	  Kepler-‐37	  this	  proves	  much	  more	  challenging.	  Similarly	  to	  the	  
validation	  of	  Kepler-‐21b[49],	  we	  are	  able	  to	  use	  the	  unsaturated	  wings	  of	  the	  pixel	  
response	  function	  of	  Kepler-‐37	  to	  put	  limits	  on	  the	  separation.	  We	  were	  able	  to	  
place	  an	  upper	  limit	  on	  the	  separation	  between	  the	  Kepler-‐37	  and	  a	  blend	  
mimicking	  a	  transit	  signal	  of	  around	  one	  pixel	  for	  all	  three	  candidate	  planets	  in	  the	  
Kepler-‐37	  system.	  In	  order	  to	  provide	  a	  conservative	  limit	  we	  choose	  8	  arcsec	  (two	  
pixels)	  as	  our	  upper	  limit	  on	  the	  offset	  between	  Kepler-‐37	  and	  the	  source	  of	  the	  
transit	  signals.	  
	  
3.	  High	  resolution	  spectroscopic	  observations	  
Relative	  radial	  velocities	  derived	  from	  high	  resolution	  spectra	  obtained	  using	  the	  
HIRES	  instrument	  on	  the	  Keck	  I	  telescope32	  and	  the	  resulting	  Lomb-‐Scargle	  
periodogram40,41	  of	  these	  data	  are	  shown	  in	  Figure	  S2.	  The	  periodogram	  shows	  no	  
evidence	  for	  radial	  velocity	  motion	  with	  amplitude	  greater	  than	  7	  m	  s-‐1	  on	  periods	  
up	  to	  500	  days.	  Taking	  a	  stellar	  jitter	  of	  2.0	  m	  s-‐1	  [42]	  and	  adding	  that	  in	  quadrature	  
to	  the	  mean	  error	  on	  our	  radial	  velocities,	  we	  obtain	  a	  mean	  radial	  velocity	  error	  
including	  stellar	  jitter	  of	  2.4	  m	  s-‐1.	  This	  is	  consistent	  with	  the	  standard	  deviation	  of	  
radial	  velocities	  of	  3.6	  m	  s-‐1	  at	  the	  level	  of	  2-‐σ,	  indicating	  there	  is	  no	  measurable	  
radial	  velocity	  motion.	  Additionally,	  no	  significant	  power	  at	  any	  period	  related	  to	  
the	  orbit	  of	  any	  of	  the	  three	  planets	  is	  seen.	  



	  
Figure	  S2	  Radial	  velocity	  observations	  of	  Kepler-‐37.	  The	  relative	  radial	  
velocities	  derived	  using	  the	  HIRES	  instrument	  on	  the	  Keck	  Telescope	  are	  shown	  in	  
the	  top	  panel.	  The	  observational	  baseline	  covers	  836	  days	  and	  uncertainties	  include	  
both	  instrumental	  and	  stellar	  jitter.	  The	  lower	  panel	  shows	  a	  Lomb-‐Scargle	  
periodogram	  of	  the	  radial	  velocities.	  There	  is	  no	  evidence	  for	  any	  radial	  velocity	  
above	  7	  m	  s−1	  over	  the	  duration	  of	  the	  observations.	  
	  
We	  cross-‐correlated	  the	  HIRES	  spectra	  with	  a	  template	  of	  the	  Sun's	  spectrum	  (using	  
Ganymede	  as	  the	  proxy	  source).	  The	  resultant	  cross-‐correlation	  function	  (CCF)	  is	  
shown	  in	  Figure	  S3.	  The	  CCF	  is	  a	  single	  peak,	  with	  a	  width	  consistent	  with	  the	  
widths	  of	  the	  spectral	  lines	  of	  Kepler-‐37	  (and	  of	  the	  Sun).	  The	  brightness	  limits	  on	  
any	  companion	  star	  can	  be	  determined	  from	  the	  smallest	  detectable	  second	  peak	  in	  
the	  CCF.	  No	  secondary	  peak	  is	  seen	  in	  the	  CCF,	  down	  to	  limits	  of	  a	  2%	  of	  the	  
brightness	  of	  the	  main	  star,	  i.e.	  within	  4	  magnitudes.	  We	  can	  therefore	  rule	  out	  
companions	  having	  optical	  brightness	  within	  4	  magnitudes	  of	  Kepler-‐37,	  except	  for	  
those	  stars	  with	  very	  similar	  absolute	  radial	  velocity	  motion	  (±10	  km	  s-‐1).	  
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Figure	  S3	  Cross-‐correlation	  function	  of	  25	  spectra	  with	  a	  solar	  template.	  High-‐	  
resolution	  spectra	  were	  obtained	  using	  the	  HIRES	  spectrograph	  on	  the	  Keck	  
Telescope.	  In	  order	  to	  determine	  whether	  Kepler-‐37	  is	  blended	  with	  another	  source	  
we	  cross-‐correlated	  these	  spectra	  with	  a	  solar	  template.	  A	  source	  with	  a	  different	  
radial	  velocity	  from	  Kepler-‐37	  would	  have	  appeared	  as	  a	  peak	  in	  the	  plot	  away	  from	  
the	  main	  peak.	  The	  only	  peaks	  seen	  are	  symmetric	  about	  -‐30.1	  km	  s-‐1	  velocity	  (the	  
average	  velocity	  of	  the	  star),	  indicating	  these	  are	  caused	  by	  coincidental	  over-‐	  
lapping	  of	  lines	  in	  the	  spectra.	  The	  lack	  of	  suspicious	  peaks	  above	  the	  noise	  rules	  out	  
background	  stars	  brighter	  than	  ∆Kp	  =	  4.0	  with	  respect	  to	  Kepler-‐37	  with	  a	  different	  
absolute	  radial	  velocity.	  
	  
4.	  High	  contrast	  imaging	  
We	  obtained	  several	  sets	  of	  high	  contrast	  images	  using	  a	  variety	  of	  techniques.	  
Adaptive	  optics	  (AO)	  images	  of	  Kepler-‐37	  were	  taken	  using	  the	  ARIES	  camera	  on	  the	  
MMT43	  in	  Ks	  and	  J	  bands	  using	  the	  F/30	  mode	  on	  2010	  May	  03	  and	  again	  using	  the	  
PHARO	  instrument	  on	  the	  Palomar	  200-‐inch	  telescope	  on	  2012	  June	  06	  with	  a	  Br-‐γ	  
filter.	  No	  source	  is	  seen	  in	  these	  images	  down	  to	  a	  depth	  of	  7.1	  mags	  at	  separations	  
of	  0.5	  arcsec	  and	  further	  and	  9.3	  mags	  at	  1.0	  arcsec	  and	  further	  where	  quoted	  
magnitudes	  are	  at	  3-‐σ	  upper	  limits.	  
	  
Kepler-‐37	  was	  also	  observed	  on	  two	  separate	  occasions	  with	  the	  Differential	  
Speckle	  Survey	  Instrument44,45	  (DSSI).	  Firstly,	  at	  the	  WIYN	  3.5-‐m	  telescope	  located	  
on	  KittPeak	  on	  20	  June	  2010	  in	  V	  (562nm)	  and	  R	  (692	  nm)	  bandpasses44.	  Our	  



speckle	  observing	  setup	  at	  WIYN	  consisted	  of	  3	  sets	  of	  1000	  40	  msec	  exposures	  co-‐	  
added	  together.	  Kepler-‐37	  was	  seen	  as	  a	  single	  source	  to	  a	  depth	  of	  3.98	  mags	  and	  
4.73	  mags	  (value	  quoted	  for	  radius	  =	  0.2	  arcsec)	  in	  V	  and	  R	  respectively.	  Kepler-‐37	  
was	  again	  observed	  with	  DSSI	  on	  27	  July	  2012	  UT	  at	  the	  Gemini-‐N	  8-‐m	  telescope46	  
using	  R	  (692	  nm)	  and	  I	  (880	  nm)	  filters.	  One	  set	  of	  1000	  60	  msec	  exposures	  was	  
obtained.	  The	  target	  star	  was	  again	  seen	  as	  a	  single	  object	  to	  depths	  of	  5.04	  mags	  in	  
R	  and	  5.01	  mags	  in	  I	  (again	  at	  a	  radius	  of	  0.2	  arcsec).	  Magnitude	  limits	  quoted	  for	  
speckle	  imaging	  are	  5-‐σ	  upper	  limits.	  
	  
Finally,	  Kepler-‐37	  was	  observed	  using	  the	  Lucky	  Imaging	  technique	  at	  the	  Calar	  Alto	  
Observatory	  2.2m	  telescope	  and	  the	  Astralux	  instrument	  under	  good	  seeing	  
conditions	  (0.8	  arcsec)	  on	  2012	  May	  27,	  using	  a	  Sloan	  i	  filter.	  This	  configuration	  
allowed	  us	  to	  perform	  diffraction	  limited	  imaging	  of	  Kepler-‐37.	  We	  used	  the	  full	  
camera	  array	  (24×24	  arcsec)	  to	  cover	  the	  whole	  Kepler	  PSF.	  We	  took	  30000	  frames	  
of	  30	  milliseconds	  of	  exposure	  time	  (well	  below	  the	  typical	  timescale	  on	  which	  
atmospheric	  turbulence	  changes).	  We	  used	  the	  AstraLux	  pipeline	  to	  reduce	  and	  
combine	  the	  image	  frames,	  which	  estimates	  the	  quality	  of	  each	  individual	  science	  
frame	  in	  order	  to	  select	  the	  1%	  frames	  of	  the	  with	  the	  highest	  Strehl	  ratios	  and	  
performs	  the	  stacking,	  producing	  final	  images	  with	  a	  pixel	  scale	  of	  0.02327	  
arcsec/pixel.	  
	  
According	  to	  our	  sensitivity	  measurements	  on	  the	  final	  image,	  we	  did	  not	  detect	  any	  
source	  at	  the	  3-‐σ	  level	  for	  objects	  two	  magnitudes	  fainter	  at	  0.25	  arcsec	  from	  the	  
target	  star,	  4	  magnitudes	  at	  0.4	  arcsec,	  6	  magnitudes	  at	  0.5	  arcsec,	  and	  7	  magnitudes	  
at	  angular	  separations	  greater	  than	  1.4	  arcsec.	  No	  objects	  within	  8	  arcsec	  are	  found	  
for	  Kepler-‐37	  within	  these	  sensitivity	  limits.	  
	  
5.	  Transits	  of	  Kepler-‐37d	  at	  4.5	  microns	  with	  Warm-‐Spitzer	  
Kepler-‐37d	  was	  observed	  during	  one	  transit	  with	  Warm	  Spitzer/IRAC47,48	  at	  4.5	  μm.	  
These	  observations	  occurred	  on	  2010	  November	  25	  and	  the	  visit	  lasted	  11.4	  h.	  The	  
data	  were	  gathered	  in	  subarray	  mode	  (32	  x	  32	  pixels)	  with	  an	  exposure	  time	  of	  2	  s	  
per	  image,	  which	  yielded	  22400	  images.	  We	  produced	  the	  photometric	  time	  series49	  
by	  finding	  the	  centroid	  position	  of	  the	  stellar	  point	  spread	  function	  (PSF)	  and	  
performing	  aperture	  photometry	  using	  a	  circular	  aperture	  on	  individual	  exposures.	  
The	  images	  used	  are	  the	  Basic	  Calibrated	  Data	  (BCD)	  delivered	  by	  the	  Spitzer	  
archive.	  These	  files	  are	  corrected	  for	  dark	  current,	  flat-‐fielding,	  detector	  non-‐
linearity	  and	  converted	  into	  flux	  units.	  We	  converted	  the	  pixel	  intensities	  to	  
electrons	  using	  the	  information	  given	  in	  the	  detector	  gain	  and	  exposure	  time	  
provided	  in	  the	  FITS	  headers	  to	  facilitates	  the	  evaluation	  of	  the	  photometric	  errors.	  
We	  then	  converted	  to	  UTC-‐based	  BJD50	  and	  corrected	  for	  transient	  pixels	  in	  each	  
individual	  image	  using	  a	  20-‐point	  sliding	  median	  filter	  of	  the	  pixel	  intensity	  versus	  
time.	  For	  this	  step,	  we	  compared	  each	  pixel's	  intensity	  to	  the	  median	  of	  the	  10	  
preceding	  and	  10	  following	  exposures	  at	  the	  same	  pixel	  position	  and	  we	  replaced	  
outliers	  greater	  than	  4-‐σ	  with	  its	  median	  value.	  The	  centroid	  position	  of	  the	  stellar	  
PSF	  is	  determined	  and	  then	  we	  perform	  an	  aperture	  photometry	  extraction	  with	  a	  
circular	  aperture	  of	  variable	  radius,	  using	  radii	  of	  1.5	  to	  8	  pixels,	  in	  0.5	  steps.	  The	  



propagated	  uncertainties	  are	  derived	  as	  a	  function	  of	  the	  aperture	  radius;	  we	  adopt	  
the	  one	  that	  provides	  the	  smallest	  errors.	  We	  find	  that	  the	  transit	  depths	  and	  errors	  
vary	  only	  weakly	  with	  the	  aperture	  radius.	  The	  optimal	  aperture	  is	  found	  to	  be	  at	  
3.5	  pixels.	  We	  estimated	  the	  background	  by	  fitting	  a	  Gaussian	  to	  the	  central	  region	  
of	  the	  histogram	  of	  counts	  from	  the	  full	  subarray.	  The	  centre	  of	  the	  Gaussian	  fit	  was	  
adopted	  as	  the	  residual	  background	  intensity.	  The	  contribution	  of	  the	  background	  to	  
the	  total	  flux	  from	  the	  star	  is	  low,	  from	  0.1%	  to	  0.6%	  depending	  of	  the	  images.	  
Therefore,	  photometric	  errors	  are	  not	  dominated	  by	  fluctuations	  in	  the	  background.	  	  
We	  used	  a	  sliding	  median	  filter	  to	  select	  and	  trim	  outliers	  in	  flux	  and	  positions	  
greater	  than	  5σ.	  We	  also	  discarded	  the	  first	  half-‐hour	  of	  observations,	  which	  are	  
affected	  by	  a	  significant	  telescope	  jitter	  before	  stabilization.	  The	  final	  number	  of	  
photometric	  measurements	  used	  is	  19780.	  	  
	  
The	  raw	  time	  series	  are	  presented	  in	  the	  top	  panels	  of	  Figure	  5.	  We	  find	  a	  typical	  
signal-‐to-‐noise	  ratio	  (S/N)	  of	  365	  per	  image	  which	  corresponds	  to	  90%	  of	  the	  
theoretical	  signal-‐to-‐noise.	  Therefore,	  the	  noise	  is	  dominated	  by	  Poisson	  photon	  
noise.	  We	  used	  a	  transit	  light	  curve	  model	  multiplied	  by	  instrumental	  
decorrelation	  functions	  to	  measure	  the	  transit	  parameters	  and	  their	  uncertainties51	  
and	  compute	  a	  transit	  light	  curve17.	  For	  these	  Spitzer	  observations,	  the	  transit	  
model	  depends	  on	  one	  parameter:	  the	  planet-‐to-‐star	  radius	  ratio.	  The	  other	  transit	  
parameters	  are	  set	  fixed	  to	  the	  value	  derived	  from	  the	  Kepler-‐37d	  lightcurve.	  The	  
limb-‐darkening	  coefficients	  are	  set	  to	  zero	  since	  these	  Spitzer	  lightcurves	  do	  not	  
have	  enough	  photometric	  precision.	  The	  Spitzer/IRAC	  photometry	  is	  known	  to	  be	  
systematically	  affected	  by	  the	  so-‐called	  pixel-‐phase	  effect52,53.	  We	  decorrelated	  our	  
signal	  in	  each	  channel	  using	  a	  linear	  function	  of	  time	  for	  the	  baseline	  (two	  
parameters)	  and	  a	  quadratic	  function	  of	  the	  PSF	  position	  (four	  parameters)	  to	  
correct	  the	  data	  for	  each	  channel.	  We	  checked	  that	  adding	  parameters	  to	  the	  
quadratic	  function	  of	  the	  PSF	  position	  does	  not	  improve	  the	  fit	  significantly.	  We	  
performed	  a	  simultaneous	  Levenberg-‐Marquardt	  least-‐squares	  fit54	  to	  the	  data	  to	  
determine	  the	  transit	  and	  instrumental	  model	  parameters	  (7	  in	  total).	  The	  errors	  on	  
each	  photometric	  point	  were	  assumed	  to	  be	  identical,	  and	  were	  set	  to	  the	  rms	  of	  the	  
residuals	  of	  the	  initial	  best-‐fit	  obtained.	  To	  obtain	  an	  estimate	  of	  the	  correlated	  and	  
systematic	  errors55	  in	  our	  measurements,	  we	  use	  the	  residual	  permutation	  
bootstrap,	  or	  ``Prayer	  Bead'',	  method56.	  In	  this	  method,	  the	  residuals	  of	  the	  initial	  fit	  
are	  shifted	  systematically	  and	  sequentially	  by	  one	  frame,	  and	  then	  added	  to	  the	  
transit	  light	  curve	  model	  before	  fitting	  again.	  We	  allow	  asymmetric	  error	  bars	  
spanning	  34%	  of	  the	  points	  above	  and	  below	  the	  median	  of	  the	  distributions	  to	  
derive	  the	  1-‐σ	  uncertainties	  for	  each	  parameters57.	  
	  
	  



Figure	  S4	  Spitzer	  transit	  light-‐curve	  of	  Kepler-‐37d	  observed	  in	  the	  IRAC	  band-‐
pass	  at	  4.5	  μm.	  Top	  panel:	  raw	  (unbinned)	  transit	  light-‐curve.	  The	  red	  solid	  line	  
corresponds	  to	  the	  best-‐fitting	  model	  which	  includes	  the	  time,	  position	  instrumental	  
decorrelations	  as	  well	  as	  the	  model	  for	  the	  planetary	  transit.	  Bottom	  panel:	  
corrected,	  normalized	  and	  binned	  by	  30	  minutes	  transit	  light-‐curve	  with	  the	  transit	  
best-‐fit	  plotted	  in	  red	  and	  the	  transit	  shape	  expected	  from	  the	  Kepler	  observations	  
overplotted	  as	  a	  green	  line.	  The	  two	  models	  agree	  at	  close	  to	  a	  1-‐sigma	  level.}	  
	  
We	  measured	  the	  transit	  depth	  at	  4.5	  μm	  of	  510±60	  ppm	  for	  Kepler-‐37d.	  This	  value	  
measured	  in	  the	  Spitzer	  bandpass	  is	  in	  agreement	  at	  around	  the	  1-‐σ	  level	  compared	  
to	  the	  transit	  depth	  measured	  in	  the	  Kepler	  bandpass	  ( 	  ppm).	  With	  no	  
evidence	  for	  a	  transit	  depth	  that	  depends	  on	  wavelength,	  the	  available	  data	  is	  
consistent	  with	  a	  dark	  planetary	  object.	  
	  
6.	  Constraints	  on	  the	  composition	  of	  Kepler-‐37b	  from	  mass	  loss	  
Given	  Kepler-‐37b's	  extraordinarily	  small	  size,	  its	  mass	  is	  likely	  to	  be	  low.	  Combined	  
with	  its	  highly	  irradiated	  surface	  due	  to	  the	  short	  orbital	  period,	  this	  means	  that	  any	  
volatiles	  are	  likely	  going	  to	  be	  extremely	  vulnerable	  to	  atmospheric	  escape	  due	  to	  
heating	  by	  XUV	  (1-‐1200	  Å)	  photons.	  In	  order	  to	  examine	  whether	  Kepler-‐37b	  could	  
have	  a	  volatile	  atmosphere,	  we	  used	  coupled	  thermal	  evolution	  and	  energy	  limited	  
mass	  loss	  models57.	  	  
	  



If	  Kepler-‐37b	  currently	  has	  50%	  of	  its	  mass	  atop	  an	  Earth-‐like	  core,	  then	  the	  planet	  
would	  be	  6.6	  x	  10-‐4	   .	  If	  we	  assume	  that	  the	  star	  is	  currently	  6	  Gyr	  old	  and	  a	  
standard	  mass	  loss	  efficiency	  of	  10%58,59,	  then	  Kepler-‐37b	  would	  lose	  this	  entire	  
water	  layer	  within	  the	  next	  5	  Myr.	  If	  the	  star	  is	  younger,	  then	  this	  timescale	  becomes	  
even	  shorter60,61.	  	  Likewise,	  if	  we	  assume	  that	  Kepler-‐37b	  has	  an	  Earth-‐like	  
composition	  today	  but	  was	  initially	  90%	  water	  when	  it	  finished	  forming	  at	  ~10	  
Myr62,	  then	  it	  would	  have	  lost	  its	  entire	  water	  envelope	  by	  the	  time	  it	  was	  30	  Myr	  
old.	  Any	  H/He	  envelope	  around	  Kepler-‐37b	  would	  be	  even	  more	  vulnerable	  to	  mass	  
loss	  than	  water.	  	  
	  
Even	  if	  we	  imagine	  a	  planet	  that	  evolved	  inwards	  toward	  the	  star	  later	  in	  the	  
planetary	  formation	  avoiding	  any	  early	  time	  high	  UV	  flux,	  a	  planet	  with	  an	  initial	  
composition	  of	  50%	  water	  would	  lose	  the	  entire	  envelope	  in	  20Myr.	  It	  is	  therefore	  
very	  likely	  that	  the	  surface	  of	  Kepler-‐37b	  is	  rocky.	  	  
	  
7.	  Other	  planet	  candidates	  in	  the	  photometric	  data	  of	  Kepler-‐37	  
The	  most	  recent	  Kepler	  planet	  catalogue11	  lists	  four	  planet	  candidates	  orbiting	  
Kepler-‐37:	  KOI-‐245.01,	  .02,	  .03	  and	  .04.	  KOI-‐245.01,	  .02,	  .03	  refer	  to	  Kepler-‐37d,	  c	  
and	  b,	  respectively.	  We	  do	  not	  trust	  that	  KOI-‐245.04	  is	  a	  valid	  planet	  candidate	  
because	  incorporating	  more	  data	  obtained	  since	  the	  release	  of	  the	  most	  recent	  
planet	  candidate	  catalogue	  has	  resulted	  in	  a	  decrease	  in	  the	  signal	  to	  noise	  of	  the	  
folded	  transit	  signal.	  This	  is	  a	  strong	  indication	  that	  the	  signal	  originally	  interpreted	  
as	  being	  a	  transiting	  planet	  is	  likely	  to	  be	  caused	  by	  either	  random	  noise,	  or	  
correlated	  noise	  either	  from	  the	  star	  (i.e.	  starspot	  activity)	  or	  instrumental	  artefacts	  
such	  as	  sudden	  pixel	  sensitivity	  dropouts63.	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  



8.	  Stellar	  and	  planetary	  parameters	  for	  the	  Kepler-‐37	  system	  
In	  the	  table	  below	  we	  show	  the	  measured	  and	  derived	  star	  and	  planet	  parameters	  of	  
Kepler-‐37.	  The	  stellar	  parameters	  come	  from	  the	  spectroscopic	  and	  asteroseismic	  
analysis	  while	  the	  planet	  parameters	  mainly	  come	  from	  our	  transit	  model	  with	  the	  
exception	  of	  transit	  depth	  measured	  using	  Spitzer	  data.	  
	  
Table	  S1	  Parameters	  of	  the	  star	  and	  planets	  in	  the	  Kepler-‐37	  system.	  

Stellar	  Parameters	   	  
Brightness	  (Kp)	   9.701	  

Effective	  temperature,	  Teff	  (K)	   5417	  ±	  75	  
Surface	  gravity,	  log	  g	  (dex,	  cgs	  units)	   4.5667	  ±	  0.0065	  

Metallicity,	  [m/H]	   -‐0.32	  ±	  0.07	  
Average	  large	  frequency	  spacing,	  〈Δν〉	  (µHz)	   178.7	  ±	  1.4	  
Average	  small	  frequency	  spacing,	  〈δν01〉	  (µHz)	   4.08	  ±	  0.17	  

Mean	  density,	  〈ρ〉	  (g	  cm−3)	   2.458	  ±	  0.046	  
Absolute	  radial	  velocity	  (km	  s-‐1)	   -‐30.1	  ±	  0.2	  

Project	  rotational	  velocity,	   	  (km	  s-‐1)	   1.1	  ±	  1.1	  
Age	  (Gyr)	   ~6	  

Distance	  (pc)	   ~66	  
Mass	  (M

)	   0.803	  ±	  0.068	  
Radius	  (R

)	   0.770	  ±	  0.026	  
Limb-‐darkening	  coefficients,	  {a1,	  a2,	  a3,	  a4}	   {0.3944,	  0.2971,	  0.270,	  -‐0.2203}	  
	  
Planet	  parameters	   Kepler-‐37b	   Kepler-‐37c	   Kepler-‐37d	  
Orbital	  period	  

(days)	   	   	   	  
Planet-‐to-‐star	  
radius	  ratio	   	   	   	  
Transit	  epoch	  	  
(BJD	  –	  2454833)	   	   	   	  

	   	   	   	  
	   	   	   	  

Impact	  parameter	   	   	   	  
Inclination	  (°)	   	   	   	  

Scaled	  semi-‐major	  
axis	   	   	   	  

Semi-‐major	  axis	  
(au)	   	   	   	  

Transit	  depth	  (ppm)	   	   	   	  
Radius	  ( )	   	   	   	  
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